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Survol des volcans de lo par Galilco durant une éclipse totale provoquée par un autre satellite de Jupiter (peinture de D. Hardy)
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INTRODUCTION.
Les satellites galiléens sont les quatre plus gros satellites de Jupiter parmi les 16 satellites connus. Ils
ont été observés pour la première fois par Galilée en 1610. En commençant par celui qui est le plus proche
de la planète, leurs noms sont Io, Europe, Ganymède et Callisto.
L’étude de leur mouvement est rendue difficile de par la nécessité de prendre en compte l’effet des
interactions mutuelles des satellites, les perturbations dues au Soleil et à Saturne, et enfin la forme très
aplatie de jupiter qui joue un rôle majeur dans le mouvement des grands axes des nœuds des orbites quasi
circulaires dans le sens direct, situées dans des plans voisins du plan équatorial de Jupiter. Leurs périodes
de révolution varient entre ljl8h et 16j 16h.
L’un des buts de ce travail est d’améliorer la connaissance du mouvement des satellites de Jupiter. Ceci,
non seulement afin d’obtenir un meilleur modèle dynamique mais aussi afin de parvenir à mettre en évidence
des effets faibles.
La construction d’un modèle dynamique se fait par l’ajustement des constantes d’intégration des théories
du mouvement à des observations. Jusqu’à présent, les principales éphémérides existantes sont basées sur
des observations d’éclipses et des observations photographiques de position. La précision de ces observations
est au mieux de 400km (~0”11 géocentriquc), c’est aussi la précision des éphémérides.
Cependant, depuis seulement quelques années, on dispose d’observations beaucoup plus précises de
phénomènes mutuels (occultations et éclipses d’un satellite par un autre) dont la précision permise peut être
de l’ordre 40km. Afin d’atteindre cette précision, il est nécessaire de modéliser au mieux de tels phénomènes.
De récentes études ont montré l’importance qu'il y avait à prendre en compte, dans la réduction à but
astrométnque de ces observations, les effets de surface liés à la diffusion de la lumière solaire par la surface
des satellites combinée à l’inlluence de la phase. C’est pourquoi, dans une première partie, je m’attacherai
à décrire les principales lois de diffusion existantes qui ont été utilisées dans ce travail et les paramètres de
surface que j’ai cherché à déterminer.
7
Une deuxième partie consistera à mettre en évidence les effets précédemment évoqués, à partir de l’analyse
spectrale de résidus d’éclipses par Jupiter, Dans la troisième partie, je présenterai le modèle de calcul de
courbes de lumières de phénomènes mutuels où les effets de surface sont dominants et son application à la
réduction d’observations faites en 1973, 1979, 1985 et 1991.
La quatrième partie traite d’une application extrêmement intéressante du modèle, le traitement des obser
vations infrarouges d’occultations de Io par un autre satellite galiléen. Ces observations présentent un intérêt
planétologique important grâce à la possibilité de pouvoir détecter des volcans et d’en mesurer l’activité.
Ces volcans constituent aussi des détails de surface extrêmement pointus et qui sont donc d’un intérêt
astrométrique évident
Enfin, dans la dernière partie, sur la base des
globale de l’ordre de 60km a pû être atteinte, un
observations réduites à l’aide du modèle où une précision
ajustement d’une nouvelle éphéméride a été mené.
CHAPITRE I
PHOTOMETRIE PLANETAIRE ET EFFETS DE SURFACE
ANALYSE DU PROBLEME
1.1 - Historique de l’étude des effets de surface sur l’astrométrie
des satellites galiléens.
Grâce à l’amélioration des techniques observationnelles et aussi du fait de leurs dimensions apparentes
(près de 1,5” d’arc), les propriétés des surfaces des satellites galiléens peuvent influencer de manière impor
tante les observations astrométriques. En effet, les quatre plus gros satellites de Jupiter ne peuvent pas être
considérés comme des objets ponctuels ou comme des disques uniformes.
Cette hypothèse de ponctualité des satellites, utilisée dans l’élaboration de la théorie des mouvements
des satellites galiléens, conduisit dès 1976 Aksnes et Franklin et en 1978 Lieske à la mise en évidence
d’erreurs systématiques lors de la comparaison d’observations avec la théorie. Ce n’est qu’en 1986, à partir
de l’analyse des phénomènes mutuels de 1973 et 1979, qu’Aksnes et al.( 1986) purent expliquer ces erreurs
systématiques comme étant dues principalement â un défaut de phase. En effet, l’existence d’une phase à
la surface de chaque satellite entraîne un décalage du photocentre par rapport au centre de masse. Cet effet
a été estimé au maximum à 200km (0”.06) sur Ganymède. Ils prédirent également le même effet dans les
observations d’éclipses par Jupiter, ce qui fut confirmé récemment par Mallama (1991).
En 1977, Lindegren, par l’étude des observations méridiennes photométriques d’objets du système solaire,
mesura le déplacement du photocentre de certaines surfaces planétaires relativement au centre du disque.
Son analyse, basée sur l’utilisation de la loi de diffusion de Minnacrt, mena ù l’obtention d’expressions
périodiques dépendant de l’angle de phase (11° â la quadrature) et qui permirent de calculer les déplacements
du photocentre dus â l’effet conjugué de la phase et de la diffusion de la lumière solaire par la surface. En
ce qui concerne les effets locaux, il utilisa les amplitudes des courbes de rotation observées par Blanco
et Catalano (1974). Il pu en déduire un autre formulaire donnant accès â un déplacement supplémentaire
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du photocentre. Pour les satellites galiléens, ces deux effets superposés peuvent mener à une correction
maximum de 0.09” d’arc pour Ganymède.
En 1988, Deviatkin et Bobilev, dans une nouvelle analyse basée cette fois-ci sur la loi de diffusion
de Lommel-Seeliger, présentèrent des résultats tout à fait en accord avec ceux de Lindegren. A partir
d’un formulaire intégrant à la fois effets globaux et variations locales, ils ont pu en déduire une correction
maximale de 0.1” d’arc pour Ganymède.
Angle de
phase
Effet de
phase
P-PO
Var.
magn.
AV
Taches de
surface
P-P0
L D & B L D & B
IO 11° 0”.037 0”.053 0.16 0”.023 0”.024
EUROPE 11° 0”.031 0”.044 0.28 0”.035 0”.037
GANYMEDE 11° 0”.052 0”.076 0.16 0”.034 0”.034
CALLISTO 11° 0”.050 0”.069 0.16 0”.032 0”.021
RHEA 6° 0”.004 0.23 0”.006
TITAN 6° 0”.014 0.00 0”.000
L= Lindegren, L. 1977 D & B= Deviatkin, A.V. et Bobilev, V.V. 1988
Tableau 1.1: Prédictions des écarts du photocentre au centre de masse
De tels ordres de grandeurs dans les corrections à apporter, dues aux effets de surface et reportés dans
le tableau 1.1, doivent être rapprochés de la précision des observations astrométriques des satellites galiléens
donnée dans le tableau 1.2. Elles sont issues de différentes analyses dans lesquelles il n’a pas été tenu
compte des effets de surface. Nous voyons que l’ordre de grandeurs des précisions astrométriques annoncées
se rapproche très sensiblement de celui des déplacements baryccntriques prévus.
Enfin, mentionnons les résultats attendus des observations d’Europe faites par le satellite astrométrique
Hipparcos. Ce satellite, dont la mission principale est l’obtention des positions, parallaxes et mouvements
propres d’environ 120000 étoiles avec une précision de 2 mas (milli-arcsccond), doit aussi observer les petits
corps du système solaire. Le principe de l'instrument est de réaliser une modulation du tlux lumineux de
l’objet par une grille se déplaçant lentement dans le plan focal. Pour ce faire, il importe donc que l’objet
étudié soit ù la fois suffisamment brillant (m< 12.ô) et de petite dimension (diamètre apparent inférieur
au pas de la grille qui est de 1”.208). Les candidats du système solaire satisfaisant ù ces conditions sont
principalement les astéroides mais aussi les satellites Titan, Japet et Europe. Dans ce cas-là également,
la modélisation des effets de surface est importante si l’on veut conserver toute la précision permise par
Hipparcos (Lindegren 1986).
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Précision
Eclipses
visuelles 35s/61s
0”. 14/0”. 19
Lieske 1980, 1986
Photom. 16s/59s
0” 08/0”. 13
Lieske 1980, 1986, Mallama 1991
Photographie
Long foyer 0”.05/0”.13 Lieske 1980, Arlot 1982a
Ferraz-Mello 1983
Phénomènes mutuels
Occultations 0”.02
Arlot et al. 1992a
Lieske 1980, Aksnes et al. 1986
Eclipses 0”.03
Autres techniques
Appuises 0”.03 Nakamura, Shibasaki 1990
Thuillot, Arlot, Vu 1990
VLA 0”.03 Muhleman, Berge, Rudy, Niell 1986
CCD < 0”.03? Colas 1991
Tableau 1.2: Précisions astométriques des observations des satellites Galiléens
Ces remarques soulignent clairement l’importance qu’il y a actuellement, avec l’amélioration de la qualité des
observations, à prendre en compte ces effets de surface. On peut les classer en deux catégories:
- un effet global dû à la diffusion de la lumière par la surface du satellite
- des effets locaux directement reliés à la présence de zones plus ou moins contrastées en albédo.
L’un des buts de ce travail de thèse étant l’amélioration de la réduction d’observations aussi précises que les
phénomènes mutuels, une modélisation des effets de surface, notamment l’effet diffusant de la surface sur la lumière
solaire incidente, est indispensable. C’est pouquoi, je vais m’attacher maintenant, dans les deux paragraphes qui
suivent, à faire une synthèse des principales lois de diffusion existant ainsi qu’une brève présentation de l’état
des connaissances actuelles relatives aux propriétés photométriques et aux caractéristiques locales des surfaces des
satellites galiléens.
1.2 - Lois de diffusion bidirectionnelles
Il existe à ce jour un certain nombre de fonctions rendant compte de la diffusion de la lumière par les régolithes
planétaires (couche de surface composée de débris fragmentés et brisés dus au bombardement météoritique). Dans
cette partie, je vais présenter les plus importantes d’cntre-elles utilisées dans ce travail.
Le problème classique dans la théorie de la diffusion est le suivant: une radiation incidente tombe sur un milieu
homogène consistant en des particules aux formes irrégulières, distribuées et orientées de manière aléatoire. Ces
particules peuvent diffuser et absorber la radiation. Elles sont caractérisées par des propriétés moyennes définies dans
un volume élémentaire: l’albédo simple diffusion, la section d’extinction, la fonction de phase (ou indicatrice de
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la fonction de phase (ou indicatrice de diffusion),... Dans le problème classique, on suppose que les distances
interparticules sont suffisamment grandes de telle sorte que l’on ne tienne pas compte des ombres projetées
sur une particule par d’autres et que des phénomènes d’interférence ne puissent intervenir entre des portions
d’ondes diffusées par des particules voisines. On reviendra plus tard sur cette hypothèse. Finalement, le
pinceau de lumière pénétrant à l’intérieur de la couche de surface se trouve atténué de manière exponentielle.
Selon que l’on tienne compte ou non des phénomènes physiques intervenant essentiellement sur des
distances de quelques microns à l’intérieur de la surface, on obtient deux types de lois de diffusion: des lois
empiriques telles que les lois de Lambert ou de Minnaert (1941) et des lois établies à partir des équations
du transfert radiatif comme la loi de Lommel-Seeliger ou la loi de Hapke (1981a, 1984, 1986). Le but
essentiel de tels modèles est de pouvoir interpréter en termes géophysiques les observations photométriques
faites depuis le sol. Ces lois permettent donc, en particulier, d’interpréter les observations des phénomènes
mutuels.
Avant de détailler les différentes lois citées ci-dessus, je vais procéder à quelques rappels généraux en
photométrie planétaire.
1.2.1 Généralités
a) Définitions
En photométrie planétaire, les coordonnées d’un point P de la surface sont rapportée à Y équateur
d’intensité défini par le grand cercle passant par le centre du disque C (où la Terre est au zénith) et par le
point sub-solaire 5 (où le Soleil est au zénith) (fig.I.l).
Fig.1.1. Système de coordonnées en photométrie planétaire
L’angle au centre de la planète COS = a est l’angle de phase. Les angles d’incidence i, de phase a
et de réflexion(ou d’observation) e sont reliés à la longitude photométrique A mesurée ù partir de C, à la
latitude photométrique <p mesurée à partir de l’équateur d’intensité et ù l’azimuth angle dièdre entre le
plan d’incidence SOP et le plan de vision COP, par les relations:
(/.l)
//. = cos e — cos tp cos A
//o = cos i = cos 9 cos (A — a)
cos 4* = ( cos i cos e. — cos cv )/ sin i sin e
Si l’on considère un petit élément de volume d\' ù l’intérieur du milieu illuminé ù la fois par un pinceau
de lumière incidente V ayant réussi ù se frayer un chemin jusque dV et par de la lumière /” diffusée par
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les autres particules du milieu, la relation liant l’intensité de la lumière I{i,e,a), diffusée par les particules
se trouvant dans dV en direction de l’observateur, au flux solaire incident zF est appelée loi de diffusion
du milieu.
F
{1.2) = —S(i,e,a,pj)
La fonction 5 est appelé fonction de diffusion du milieu (Chandrasekhar, 1950). Les paramètres pj
décrivent les caractéristiques physiques du milieu telles que l’albédo, la porosité, la rugosité à large échelle,...
Le facteur 1//j est introduit afin de souscrire au principe de réciprocité (Rayleigh 1903, Helmoltz 1924,
Minnaert 1941). Suivant ce principe, valable lorsque la lumière subit absorption, diffraction, reflection et
réfraction, la fonction de diffusion est symmétrique par rapport aux rayons incidents et réfléchis, c’est-à-dire
qu’elle demeure inchangée lorsque directions d’incidence et d’émergence sont échangées:
I{i,e,a,pj) _ I(e,i,a,pj)
po p
{1.2)
ou encore
S(i. e. a. pj ) = S(e, i, a. pj)
Fig.1.2. Définition des angles photométriques. Le flux solaire incident à
l’angle i est conventionellement noté ttFcos/. L’intensité de la lumière
diffusée est I(i,e,üt).
La quantité totale d’énergie dEu dans un intcrvalc de fréquence (u, u + du), émise à travers un élément
de surface da et confinée dans un angle solide élémentaire <L; autour d’une certaine direction faisant un
angle e avec la normale à la surface, s’obtient par:
(/.4)
qui peut encore s’écrire sous la forme
dE„ — /(/, e, a ) cos edudadm
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dEv = /(//, po,a)pdadvdu
La quantité pda n’est autre que l’élément de surface apparent projetée sur un plan normal à la direction
d’observation.
Pour une radiation monochomatique {du = 1), on obtient le flux net tFv par unité de surface {dcr = 1)
dans toutes les directions en intégrant l’expression sur tous les angles solides, c’est-à-dire
'W/„ cos edu
Ainsi, dans le cas d’un hémisphère sphérique éméttant suivant une loi de corps noir B(v, T) (cas du
Soleil), on a:
= B J cos edu = ?tB
car sur la demi-sphère, où l’on a pris des coordonnées sphériques (e, #), on a du = cos e sine ded#
Finalement l’intensité de lumière provenant de l’élément de surface da et atteignant l’élément sensible
da
de surface da du détecteur se trouvant à une distance A est la quantité I(i, e, ex) cos eda— puisque l’on a
du = da/A2.
L’intensité totale ou luminance ou brillance I en provenance du corps émissif captée par unité de surface
du détecteur sera donc obtenue en intégrant l’expression précédente sur toute la surface du corps, soit:
(/.5) J Iu(i,e,a) cos eda
C’est cette quantité qui est donc mesurée depuis la Terre lors d’observations photométriques.
b) Quantités photométriques globales
L’albédo géométrique p est le rapport de la luminance moyenne de la planète à la phase pleine (a = 0)
à celle d’un diffuseur parfait de même diamètre (disque dont la surface obéit à la loi de Lambert) éclairé
à l’incidence normale et à la même distance du Soleil et de la Terre. Ainsi qu’on le verra par la suite, un
corps de Lambert diffuse la lumière suivant la loi l/F = — cos i. La lumière réfléchie par un disque de
Lambert de rayon R et captée par l’élément de surface d’un détecteur situé à une distance A est donc
1
Â2 I cos eda — J F cos icos eda
pour un disque, on a, à la phase nulle, i - c — 0° et 5 = tR?, d’où l’expression ci-dessus devient
' . D’après la définition, l’abédo géométrique p est donc
l> =
j f( i. i. 0)f/da
Trff
p
TT
*/-
I/ F{ i. i, 0) cos A cosJ çdXdip(7.6)
14
On peut en déduire immédiatement que l’albédo géométrique d’un corps sphérique obéissant à la loi de
Lambert est:
1 [’l* 2
p = — / cos (p cos" XdXap — —
T J- t/2 J-tt/2 3
Une notion plus physique que l’albédo géométrique est l’albédo de Bond qui détermine la fraction de
la lumière incidente totale qui est rediffusée dans l’espace. J’y reviendrai après avoir défini la notion de
fonction de phase.
La réflectance normale du matériaux rn est définie par
(7.7) rn = 1/F(0, 0, 0)
La fonction de phase intégrale, $(a), est la brillance du corps tout entier à l’angle de phase a, normalisée
à la brillance à la phase nulle. Ainsi, si l’on se définit la fonction F(a) par
F(a)
,t/2
/ I(i, e, a)pdcr
J — 7r/2 + a
f1r/2 rn/2
(7.8) F(a) = R2 / / 7(7, e, a) cos A cos2 pdXdp
J —tt/2 J — 7r/ 2+cï
où R est le rayon du satellite.
Si l’on normalise à la phase nulle on obtient
(7.9) 4>(a) = F(a)/F( 0)
La fonction de phase donne donc la répartition du flux émergeant en fonction de l’angle de diffusion.
L’intégrale de phase q (Russel, 1916) est, par définition,
(7.10) q = [ (ï>(«) sin adoc
Jo
L’albédo de Bond A#(ou albédo sphérique) est le rapport du tlux lumineux total réfléchi par une sphère
dans toutes les directions au flux total intercepté par la sphère dans un faisceau de lumière parallèle. C’est
encore le produit de l’intégrale de phase par l’albédo géométrique, soit AB = pq.
1.2.2 Lois de diffusion photométriques
a) Loi de Lambert
La loi de Lambert, la plus simple des lois existantes, traduit que l’intensité 7 est indépendante de la
direction d’observation et ne dépend que de l’angle d’incidence i. Donc l’intensité d’un élément de surface
dS ne dépend que de l’aire projetée normale ù la direction d’observation. La fonction de diffusion prend la
forme suivante:
(/.Il)
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I .
j{i,e,a) = p0
Cette loi est surtout valable pour les surfaces très brillantes ou pour les corps à atmosphère. Pour une
sphère de Lambert, la loi de phase $(a) est
(7.12) $(ct) = — [sin a + (tt - a) cos a]
7T
L’albédo de Bond d’une sphère parfaitement diffusante est, par définition Ab = 1. Pour une sphère
2 3
de Lambert, comme on a p = -, alors q = -. Aucun corps sans atmosphère n’obéit à cette loi, mais elle
O £
constitue une référence de comparaison commode.
b~) Loi de Lommel-Seeliger
En réalité la lumière pénètre toujours un peu dans la matière du diffuseur où elle se trouve absorbée
exponentiellement. Chaque élément de volume devient une source secondaire et une partie du rayonnement
diffusée dans la masse émerge à la surface du corps après avoir subi une nouvelle aténuation exponentielle.
Dans le cas où la diffusion est isotrope, on obtient la loi de Lommel-Seeligen
(/.13) -pO'.e.a)
Po
Po + P
Sous cette forme, l’albédo géométrique est donc p — f f cos A cos2 <pd\dcp = 1/2 = rn. La fonction de
phase d’une sphère obéissant à la loi de Lommel-Seeliger est
Oc Oc OC
(7.14) 4>(ü:) = 1 — sin — tan — ln cot —
Veverka (1971) a discuté cette relation et en a fait une généralisation (aussi connue sous le nom de loi
de Hapke-Irvine)
(/•15)
/(/.e. a)
F
Po
Po + P
/(<*)
qui est une bonne approximation pour représenter les propriétés des couches de surface sombres, /(a) est
le produit de la fonction de phase d’une particule simple P [a) par la fonction d’ombrage de la surface. Cette
fonction permet de tenu- compte de l’effet d’opposition ou excès de lumière aigu au voisinage immédiat de la
phase pleine. Cet excès de lumière renvoyée dans la direction de la source lorsqu’elle coincide avec celle de
l’observateur peut être expliqué par une considération détaillée du jeu des ombres et des effets de projection
sur une surface rugeuse ou poreuse . Ce phénomène a été pour la première fois découvert par Seeliger en
1876 dans les anneaux de Saturne. Depuis il a été observé sur la Lune (Gehrels et al. 1964, Whitaker 1969,
Wildey 1978), sur Mars (Thorpe 1978), ù la surface des astéroides (Gehrels et al. 1964, Bowell et Lumme
1979) et aussi sur plusieurs satellites des planètes Jupiter, Saturne et Uranus (Thomas et al. 1987). La seule
exception probable est le deuxième satellite de Jupiter, Europe (Millis et Thorpe 1978, Buratti 1985, Buratti
et al. 1988). Bien que récemment un très étroit effet d’opposition ait été détecté (Domingue et al. 1990).
Cet effet survient en général pour tous les corps du système solaire dont le régolilhc est visible. Je reviendrai
par la suite plus en détail sur la modélisation de cet effet dans la présentation de la loi de Hapke.
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La fonction de phase est bien évidemment la suivante
(7.16) $(a) = f(a)[ 1 - sin ^ tan ^ ln cot
Buratti (1983), par l’introduction d’un paramètre .4 déterminant la contribution relative des lois empiriques
présentées ci-dessus, a proposé la loi suivante particulièrement bien adaptée aux satellites de glace de Jupiter
et de Saturne.
(7.17) L(i,e,a) = A-£S—f(a)+{ 1 - A)po
F fiq + fi
c) Loi de Minnaert
La loi de Minnaert largement utilisée est une loi totalement empirique à deux paramètres.
(7.18) = Bo(aKt<‘V(“,‘l
Bq et k sont les deux paramètres de Minnaert qui sont fonctions de la phase a et de la longueur d’onde
A (Minnaert, 1941). k est le paramètre d’assombrissement de limbe, k = 0.5 indique qu’il n’y a aucun
assombrissement de limbe à la phase nulle, c’est le cas de la Lune, ce qui lui donne son aspect plat, alors
que les corps type Lambert, tels que les planètes, présentent un fort assombrissement de limbe obtenu pour
k = 1 leur conférant une rotondité apparente. Seulement lorsque l’on veut étudier les propriétés de diffusion
des surfaces réelles à des angles de phase excédent 30°, la valeur de k obtenue n’est pas unique (Goguen,
1981). Ce problème de non-unicité disparait à des angles de phase proches de zéro. C’est pourquoi la loi
de Minnaert demeure une bonne approximation pour l’étude des observations photométriques des satellites
de Jupiter faites depuis la Terre puisque l’angle de phase ne dépasse pas les 11°.
II existe une relation simple entre I’albédo géométrique p, la réflectance normale rn et le paramètre k
mesuré près de a = 0° qui est la relation de Veverka (1977) donnée par
(/•19) rn = (k+ 1/2)p
Lorsque k vaut exactement 0.5, les deux quantités sont égales. Lorsque k — 1, on retrouve la loi de
Lambert avec f?o(0) = rn = (1 + 1 /2)2/3 = 1.
d) Loi de Hapke
La loi de Hapke fait partie de ces lois obtenues ù partir des lois et principes du transfert radiatif essen
tiellement déduits par Chandrasekhar (1950). C’est sans doute la loi la plus proche de la réalité et donc aussi
la plus utilisée. Je vais la décrire de manière approfondie puisque je l’ai utilisé dans une grande partie de
ce travail, en ce qui concerne la modélisation des phénomènes mutuels.
1) Cas des surfaces lisses
Dans sa forme simple, pour des surfaces lisses, la loi de Hapke s’écrit sous la forme
/ P n
4 Po + P
(F20) {( 1 + B(<*Ji))P(<\) H (fi) H (p.o) — 1}
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La signification des différents paramètres et des fonctions présents dans cette loi est la suivante:
• L’albédo simple diffusion: ü>o
L’abédo moyen simple diffusion est défini par:
où Ni est le nombre de particules i par unité de volume, cr,- est la section géométrique moyenne des
particules i, Qsi l’éfficacité en diffusion et Qeî l’éfficacité en extinction définie par Qeï = Qsi + QAi, Qaï
étant l’éfficacité en absorption. Un photon pénétrant à l’intérieur d’un élément de volume du régolithe et
interagissant avec celui-ci subira soit une diffusion, c’est-à-dire un changement de direction sans changement
de fréquence, soit une absorption. Chacune de ces composantes contribuant à l’extinction due au milieu.
L’albédo simple diffusion représente donc la probabilité qu’un photon soit diffusé plutôt qu’absorbé. C’est
encore la proportion de lumière diffusée dans un élément de volume par rapport à l’extinction due au milieu.
• La fonction d’opposition: B(a, h)
Cette fonction rend compte de l’effet d’opposition déjà évoqué précédemment. Cet effet, pour la première
fois discuté par Seeliger a ensuite été étudié par de nombreux auteurs en particulier Irvine (1966), Hapke
(1963,1981a,1986), Goguen (1981), et Lumme et Bowell (1981).
Fig.1.3. Diffusion de la lumière par une surface granuleuse et poreuse présentant un effet d’opposition
(Hapke. 1963). La surface granuleuse permet au pinceau A d’émerger sans obstruction dans un petit angle
voisin de la direction d’incidence. Le pinceau diffusé dans une direction fortement incliné sur la direction
d’incidence est plus ou moins complètement arreté par les particules voisines. Le phénomène est représenté
dans le cas où l’angle de phase est relativement grand. On remarque aussi qu’il n’y a qu'à la phase nulle
que les ombres projetées sont en fait cachées par les objets qui les produisent et donc ne contribuent pas à
l’extinction.
Si l’on considère les rayons incidents tombant sur une surface (fig.1.3), ceux qui retournent sur eux-
mêmes (et dans un petit cône autour de la direction d’incidence) s’échappent sans atténuation alors que ceux
réfléchis dans d’autres directions sont partiellement ou totalement bloqués. Si l’albédo de la surface est
faible, la première réflexion par les régions directement éclairées (diffusion primaire ou simple diffusion)
(7.21)
-Soleil
cône d'échappement
préférentiel
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est la seule qui compte. Une autre façon de comprendre l’effet est qu’il n’y a qu’à la phase nulle que
les ombres d’extinction sont cachées par les particules qui les produisent. Cet échappement préférentiel de
la lumière autour de la direction d’incidence ne s’applique qu’à la radiation incidente n’ayant pas encore
subie de diffusion. Pour les milieux dont l’albédo est élevé, il va exister des diffusions secondaires mais
qui baigneront alors uniformément toutes les particules d’un élément de volume et donc aucune trajectoire
préférentielle d’émergence ne sera alors présélectionnée. C’est pourquoi, la participation directe de la com
posante multiplement diffusée de la radiation à l’effet d’opposition est négligeable. Cependant, dans ce cas,
les ombres d’extinction pourront être partiellement remplies par la diffusion multiple et l’effet d’opposition
pourrait s’en trouver nettement atténué. Ce dernier point n’a pas été pris en compte par Hapke dans sa
modélisation.
Plus récemment, un autre phénomène a été mis en avant afin d’expliquer certains comportements à phase
nulle de surfaces planétaires incompatibles avec l’effet d’ombrage. En effet, des corps relativement brillants
devraient, selon la théorie présentée ci-dessus, présenter un très faible effet d’opposition dû au remplissage
des ombres par la diffusion multiple. Cependant, des études en laboratoire et des observations récentes
d’Europe (Domingue et al. 1991) ont montré l’existence d’un effet d’opposition très étroit et très prononcé.
Il serait en fait dû à des processus de rétrodiffusion cohérente (Hapke 1990). Ce phénomène apparaît lorsque
les particules du milieu ont des tailles de l’ordre ou inférieures à la longueur d’onde de la radiation et sont
séparées entre elles par des distances de l’ordre de la longueur d’onde. Cet effet n’est pas pris en compte
dans les modèles photométriques actuels et devrait mener à des albédos réels plus faibles.
La fonction B(a, h) ne s’applique qu’à la radiation simplement diffusée, elle est définie par:
(7.22) B(a, h) = Bq/[1 + tan(a/2)//i]
h est la demi largeur angulaire de l’effet d’opposition, relié à la porosité. Cependant, si l’espacement inter-
particules augmente, la porosité du milieu va s’accroître elle aussi, h va d’abord augmenter puis diminuer.
En effet, lorsque les particules sont trop éloignées les unes des autres, un nombre restreint d’entre-elles se
trouvent alors dans l’ombre d’autres particules et l’effet d’opposition disparaît. Ceci explique l’absence de
tout effet d’opposition dans les atmosphères. La quantité h dépend de la porosité P et de la distribution en
taille des particules du milieu n(r) de la façon suivante (Hapke, 1986):
(/.23)
h = --Y'ln(P)
8
_ 4 < cr > < /* >
3 < V >
où < r > est le rayon moyen d’une particule, < a > est sa section efficace moyenne et < V > son
volume moyen . On a < r >= \J< g > j g . En général on prend une distribution en puissance du type:
(7.24) /;(/•) =
La largeur va dépendre à la fois de l’exposant 3 et du rapport ?•//*’, des plus grandes tailles de particules
aux plus petites tailles. Pour 3 < 1 , ce sont les particules de plus grande taille qui dominent et pour 3 > 4
ce sont les particules de plus petite taille qui dominent. Quand l < 3 < 4, la distribution en tailles est très
étroite. Diverses expressions pour h sont données pour différentes distributions de tailles de particule dans
le Tableau 1.3.
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Distribution
n(r)
h = - jYln(P)
Y
oooII
*5
>*
K r~P (3
0 4/3\/3 0.770
1 3/^/8 ln(;’f/râ) 0.404
2 2 \Jrs/ri 0.0632
3 \/2[ln (rj/rs)]3/2(ra/n) 0.0257
4 \/3/ln(r//ra) 0.251
5 i/yf 0.707
Tableau 1.3 : Valeur du paramètre h pour différentes dis
tributions de taille de particules
• Amplitude de l'effet d’opposition: Bq
Si l’on ne considère pas ce coefficient, cela revient à dire que les particules diffusantes du milieu agissent
essentiellement sur la lumière comme des points ou encore que toute portion de la particule subit la même
illumination. Ceci n’est plus vrai si les particules du milieu sont suffisamment proches les unes des autres
pour que seule une partie de sa surface sur laquelle tombe la lumière soit illuminée. La lumière pénétrant
alors à l’intérieur de la particule réémergera de celle-ci d’une manière qui va dépendre de son albédo simple
diffusion. Ainsi, si une particule est sombre et hautement absorbante, la plupart de la lumière sera rediffusée
dans le voisinage immédiat de la zone d’entrée. Inversement, pour une particule brillante, faiblement
absorbante, la lumière voyagera davantage ù l’intérieur pour finalement être diffusée par des portions non
illuminée de la particule et donc ne pourra contribuer à l’effet d’opposition. C’est pour tenir compte de ces
considérations que le coefficient Bq a été introduit. Si l’effet d’opposition est dû seulement à l’ombrage
entre particules, alors Bq < 1, et Bq est la fraction de la quantité £0P(0) diffusée par la portion de surface
de la particule qui fait face à la source et qui donc contribuera à l’effet d’opposition. On a donc
(7.25) Bq = S(0)/woP(0)
Ainsi, si les particules sont opaques, toute la lumière diffusée provient de la surface et dans ce cas
Bq = 1. Cependant, si les particules du rôgolite présentent des rugosités, elles peuvent aussi contribuer à
l’effet d’opposition suivant un phénomène semblable à celui décrit un peu plus haut et dans ce cas Bq peut
être plus grand que l.
• La fonction de phase de diffusion simple particule: P{o)
P(a) est la fraction de lumière incidente comprise dans l’unité d’angle solide autour de la direction
d’incidence et qui est réfléchi dans l’angle solide unité autour de la direction de l’observateur. P(a)/47r est
normalisée à l’unité sur la sphère tel que
(7.26) -i- / P(cv)<M = 1
* T JAn
Les régolithes planétaires sont généralement composés de particules aux dimensions grandes devant la
longueur d’onde ( D/\ 1). Dans ce cas, il y aura alors diffraction de la lumière qui se retrouvera diffusée
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en avant dans un cône très étroit dont la demi-ouverture est approximativement donné par A/2D où D est le
diamètre de la particule. La résolution de ce problème n’a pu être mené que pour des particules sphériques,
c’est la théorie de Mie. Le cas D/X < 1 est appelé région de Rayleigh.
En ce qui concerne les particules irrégulières, leur indicatrice de diffusion présente, superposée au lobe
très étroit de la diffusion en avant de la lumière diffractée, une composante de lumière diffusée répartie sur
une gamme plus large d’angles de diffusion. La fonction de diffusion de la particule peut alors s’écrire
QsP(a) = Q'sP'((x) + Qs"P”(a)
où le premier terme du second membre est relatif à la composante diffusée de la lumière et le second
terme à la composante diffractée avec
P”ia)
sin(7r — a)
sin(7T — a)2
Pour un espacement inter-particule faible, on a Qs” = 0, c’est-à-dire qu’il n’y a pas de diffraction.
Dans ce cas QsP(a) = Q'sP(a). Pour des particules largement séparées entre elles, on montre que l’on
a Qs” = 1 et QsP(a) devient [Q'sP(ot) 4- P”(a)]/2. Comme P”(a) contribue surtout aux très grands
angles de phase, on a donc une diminution de la brillance à de petites phases dans le cas où la diffraction
devient importante.
Si donc, les particules sont larges devant la longueur d’onde et si elles sont suffisamment proches les
unes des autres, hypothèse que l’on retiendra dans la plupart des cas en photométrie planétaire, on pourra
négliger la diffraction et dans ce cas on aura Qeï = 1. L’albédo moyen simple diffusion peut alors s’écrire
sous la forme suivante si l’on suppose que les particules sont sphériques
(/.27) Z-o = (Y. UiQsi/Pi Di )/( Ç Mi!Pi Di )
i i
si les particules sont de même composition, Qs, = Qs Vi et l’on a alors ù>o = Qs-
où D{ est le diamètre de la particule i, pi sa densité, M{ sa fraction de masse . Puisque dans ce cas on
a Mi = NiPiirDj/6 et <rt = zDf/4. Si les particules ne sont pas sphériques, un facteur différent que 3/2
apparait devant Ni ai. Cependant, (1.27) est encore applicable si toutes les particules ont approximativement
la même forme.
Il existe différentes expressions pour P (a) suivant le type de diffusion en présence. En voici quelques-
unes citées en exemples.
Pour une diffusion en avant:
P(‘0 = | cos a)2
pour une diffusion isotrope:
P{f\t) = l
pour une diffusion en arrière ou rétrodiffusion
P{(\) = (sin n -h ( TT — o ) cos <\)/x
Cependant, en général, P{a) peut être approximé par la fonction de phase de Henyey-Greenstein (1941)
à un paramètre qui sera utilisé dans le présent travail:
(7.28)
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P{<*,9) =
l-ü2
(1 + g2 + 2g cos a)3/2
où g est le paramètre d’assymétne défini par
g = (cos( 7r - a))
(7.29) cos aP(a, g)d(cos a)
g = 0 pour un diffuseur isotrope, g > 0 lorsqu’il y a diffusion en avant, ce qui est notamment le cas de
la diffusion par des aérosols ayant des dimensions comparables ou supérieures à la longueur d’onde de la
radiation incidente. Les petites particules des régolithes planétaires ou les grosses particules présentant des
rugosités de surface ont g < 0 (prédominance de la rétrodiffusion sur la diffusion en avant).
• La fonction de diffusion multiple: H
H est une approximation analytique de la fonction de Chandrasekhar (1950). Elle est définie par
l’expression suivante:
(/.30) (#(*)= (1 + 2x)/(1 + 2Tx)
l 7 = n/1 - uj0
Le terme H(p0)H(p) — 1 représente la contribution due à la diffusion multiple. On remarque que ce terme
ne dépend pas de la phase a car non seulement on suppose que cette composante de la diffusion est isotrope,
le milieu étant baigné de manière uniforme, mais aussi comme il a été indiqué précédemment qu’elle ne
participe pas à l’effet d’opposition justement parceque aucune direction n’est privilégiée.
• Paramètres globaux
On en déduit les quantités globales par application des définitions données ci-dessus.
L’albédo géométrique est donné par:
(7.31) p = (w0/8)[( 1 + Bo)P(O) - 1] + (r0/2 + r20/6)
Où r0 = (1 - 7)/(l 4- 7)
La réflectance normale est donnée par I/F{0,0.0) soit
2
(2.32) r„ = (Û>0/8)[(1 + Bo)P(0) + t + (1 + J + yf) - 1]
Compte-tenu de la relation (1.19) liant entrc-eux l’albédo géométrique, la réflectance normale et le coef
ficient d’assombrissement de limbe on peut en déduire une relation entre le et les paramètres de Hapke:
k =
i(1 + s")P(0) + ÜT%7 —-—( i + — + —j — i1 + 7)- 3 12
A Vq ?‘n
(TT7F(l + T + l2)“ 1
(7.33)
(1 + Bn)P(0) +
La fonction de phase est donnée par
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*(*) = (l/p){[(û>o/8)[l + B(c*))P(a) - 1]
(1.34) + (r0/2)(l — r0)[l - sin(a/2) tan(a/2) ln cot(a/4)j
+(2r2o/37r)[sin a + (n — a) cos a]}
2) Cas des surfaces rugueuses
Les résultats obtenus jusqu’à présent l’ont été pour une surface matérielle lisse. Ils laissent prévoir que
dans des régions situées près du limbe ou à des latitudes élevées on devrait observer des brillances très
importantes, ce qui contredit les observations (Hapke 1977, 1981b). En fait cette différence s’explique par
la non prise en compte des rugosités de surface. Pour ce faire, Hapke (1984) a introduit un paramètre 9 qui
est la pente moyenne des rugosités macroscopiques que l’on ne peut résoudre et qui est défini de la façon
suivante: Si l’on pose a{9) la fonction de ditribution des pentes de chaque aspérités de surface normalisée
de telle sorte que l’on ait
r*/2
(7.35) / a(0)dô = 1
Jo
9 est alors défini par
(7.36) tan# = (2/îr) / tan 9a(9)d9
Jo
Ces rugosités ont pour principal effet de masquer certaines parties de la surface par les ombres qui sont
alors induites, surtout à des incidences élevées, ce qui est le cas des zones se trouvant près des pôles ou au
niveau du limbe ou du terminateur. En fait pour des angles d’incidence et d’émergence donnés, i et e, tout se
passe comme si la surface, constituée de multiples petites facettes inclinées, pouvait être considérée comme
une surface plane avec les angles effectifs i' ci e1. p et po sont alors remplacés par les cosinus effectifs p!
et ix'0. Quant-à la fonction de diffusion, l’effet d’ombrage est décrit par une fonction d’ombre S(i, e, #). Il
faut toutefois remarquer qu’à l’instar de la modélisation de l’effet d’opposition, l’illumination partielle des
ombres dans le cas des corps brillants n’a pas été pris en compte. Les formules de Hapke (1986) qui suivent
sont donc valable pour des corps sombres et de plus elles supposent aussi tan 9 <C 1. Elles ont été obtenues
pour une répartition gaussienne des pentes de la fonction a(9).
pour i < e:
e, tf) = C(Ô) /.i + sine tan 9
— cot2# cot2 e . .,'1' — cot2# cot2 z
exp( — ) — sin" — exp( )
TT
n'Q(i.e.'f) = C{0) |/io + sin i tant?
S(i, e, '&) =
2 2
2 — exp( cot 9 cot e ) ^xp( cot 9 cot i)
T _ T T
— cot2 9 cot2 e o ^ — cot2 9 cot2 i
cos v exp( ) -f sin" — exp( )
T 2 T
/-/(/.«? XE) u
2 - 2
2 — exp( cot 9 cot e ) exp( cot 9 cot i)
TT 7T T
- 1
/<'(/, e, U) //o(
(7.37)
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pour i > e:
n'(i,e,'ÿ) = C(9) p. + sine tan9
, — cot2 0 cot2 e. . ^ . — cot2 9 cot2 e.
cos exp( ) + sin' — exp( )
7T 2 7T
(/.38)
p'0(i, e,4>) = C(9) /xo+smz'tan0
2 - v? 2 -
2 — exp( cot 9 cot i) exp( cot 9 cote)
_ 7T 7T 7T __
. — cot2 0 cot2 e. . -, ^ , — cot2 9 cot2 e.
_exp( ) - sin- - exp( )
7T Z 7T
2 - . 2 -
2 — exp( cot 9 cot i) exp( cot 9 e)
7T 7T 7T
-1
* *> = 11 - WI1 - c^^)}}
où l’on a posé
(i,58) \C(0) = (l + ;rtan^)-1/2
/ étant la fraction d’ombre venant de l’illumination et cachée dans ’Tombre de visibilité” (f < 1).
On remarque qu’à la phase nulle, ip = 0 et / = 1, donc aucune ombre n’est visible, tout est illuminé, la
conséquence en est que les ombres ne jouent alors plus aucun rôle sur la réflectance et effectivement on
a bien 5=1. Aux petits angles de phase l’effet de la rugosité se fera donc sentir uniquement par les
inclinaisons des aspérités de surface. La fonction de diffusion s’écrit alors de la manière suivante:
(7.40) j(i, e, a) = + B(a,h))P(a) + - 1 }s(i, e, *)
L’albédo géométrique pour une surface accidentée est donné par
(7.41)
La réflectance normale est
p' = P + (C(~-o,0)-l)y(l + y:
(7.42) '*'» = »•» +T- H2(C(9))-H2{i;
U
OU
C(û0, B) = l - (0.0480 + 0.004102)?*o - (0.330 - O.OO4902)r5
De la même manière que précédemment, on peut obtenir la relation suivante liant le paramètre de Minnaert
k' aux paramètres de Hapke
(7.43) k' = k -
H2(l)-H2(C(9))
(l + Bn)P(0) +
1 + 1 + T + ll) “ 1
(C(ùiq,Ô) — l)y(l + y)
P
avec p, rn et k donnés par les formules (1.31), (1.32) cl (f.33).
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On peut voir que, dès que 9 devient assez grand (au delà de 30°), on a k plus petit que 0.5 et donc
apparition d’une légère brillance de limbe. En fait, au vu des expressions relatives à l’albédo géométrique, la
réflectance normale et le paramètre de Minnaert, il apparaît clairement qu’une surface accidentée par rapport
à une surface aux propriétés photométriques identiques mais lisse présentera une brillance apparente moindre
ainsi qu’un assombrissement de limbe moins marqué.
La fonction de phase est donnée par
(7.44) $(a, 9) = I<(a, 9)$(cx, 0)
où $(ct, 0) est donné par (1.34). K(a, 9) (Hapke, 1984), pour a < 60°, peut être approximé par
r — [0.32\/tan# tan(a/2) 4- 0.52 tan9 tan(a/2)]0
(7.45) 7v(a,y)«e V
Dans cette modélisation des effets photométriques induits par les aspérités de surface, le paramètre de
rugosité 9 est implicitement indépendant de toute échelle de longueur. Cependant il serait particulièrement
utile pour des interprétations géologiques de connaître la relation de ce paramètre avec des échelles car
actéristiques de la surface. En fait Helfenstein (1988a) a montré que 9 ne pouvait caractériser la rugosité à
une échelle unique ni même sur un petit intervalle d’échelles. 9 de par sa définition intégrale est une pro-
priétée cumulative dans le sens des échelles décroissantes. Il est donc affecté par des caractéristiques rugeuses
s’étalant sur des échelles allant du centimètre jusqu’au pouvoir de résolution des instruments d’observation
actuels.
Ceci impose donc une sérieuse limitation à toute interprétation géologique puisqu’en réalité une grande
variété de processus géologiques peuvent induire une rugosité intégrale similaire. Cela se trouve confirmé
par le fait que la plupart des surfaces planétaires ont leur 9 tel que 20° < 9 < 30° alors qu’elles présentent
de manière évidente des caractéristiques topographiques différentes. Cependant, si des terrains présentent
vraiment une rugosité plus ou moins marquée à toute échelle de longueur, le paramètre 9 pourra alors
avec succès rendre compte de la topologie différenciée de ce type de terrain. Ainsi, les mers lunaires pour
lesquelles 9 = 8° (Helfenstein et Veverka 1987) sont effectivement plus lisses que les terrains montagneux
brillants (9 = 24°). Ceci a été confirmé à partir de cartographies topographiques (Rozema 1969) et de
mesures radar (Simpson et Tyler 1982).
La fonction photométrique de Hapke, malgré ses limitations, rend bien compte des processus physiques
en jeu dans le phénomène de diffusion de la lumière par les régolithes planétaires. Bien que relativement
récente dans sa forme définitive (Hapke, 1986), elle a déjà été appliquée à de nombreux corps du système
solaire notamment les satellites de glace. Citons en particulier la Lune ( Helfenstein et Veverka 1987), les
satellites d’Uranus ( Helfenstein et al. 1988). En ce qui concerne les satellites galiléens, plusieurs études
ont été publiées ces dernières années.
1.3 - Données photométriques sur les satellites galiléens.
1.3.1 Paramètres de Hapke
La loi de Hapke sous sa forme la plus récente existe depuis relativement peu de temps, c’est pourquoi
un nombre relativement restreint d’études ont été faites dans le but de déterminer les paramètres de Hapke
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de chaque satellite galiléen. Le Tableau 1.4 est un résumé des connaissances actuelles à ce sujet On peut
constater qu’un nombre important de paramètres ont été mesurés surtout depuis 1991 grâce aux travaux de
McEwen (1988) sur Io, de Domingue et al.( 1991) sur Europe et ceux de Buratti (1991) sur Ganymède et
Callisto.
La mesure des paramètres de Hapke est toujours réalisée à partir d’observations photométriques terrestres
ou spatiales (pour les données à grand angle de phase) pour obtenir des courbes de phase intégrées sur le
disque du satellite ou des courbes de phase pour des zones particulières, bien résolues, des satellites.
Satellite (Do g 9 BO Source Filtre
IO Face menante 0.90 -0.26 30° 0.60 McEwen et al.(1988) BL
Face traînante 0.94 -0.30 30° 0.80 McEwen et al.(1988) V
0.92 -0.30 25° Simonelli et Veverka(1986) Green
0.87 -0.20 25° Simoneili et VeverkaC1986) Clear
EUROPE Face menante 0.96 10° 0.50 Domingue et al.(1991) Green
Face traînante 0.93 10° 0.50 Domingue et al.(1991) Green
Face menante 0.92 10° 0.50 Domingue et al.(1991) Clear
Face traînante 0.89 10° 0.45 Domingue et al.(1991) Clear
0.97 -0.15 23° Burattifl985)
GANYMEDE Face menante 0.82 -0.20 29° Buratti(1991) Clear
Face traînante 0.78 -0.21 29° Buratti fl 991) Clear
CALLISTO Face menante 0.43 -0.23 36° Buratti(1991) Clear
Face traînante 0.45 -0.17 29° B urattif 19913 Clear
Tableau 1.4: Résumé des paramètres de Hapke des satellites galiléens récemment publiés
Excepté pour Europe, dont la surface est reconnue comme étant particulièrement lisse, les satellites
galiléens présentent une rugosité relativement modérée.
Quant-au comportement rétrodiffusant des surfaces, avec un paramètre de Henyey-Greenstein compris
entre -0.17 et -0.3, il est, à l’image des autres surfaces planétaires recouvertes de glaces ou de rocs, relative
ment faible. Là-aussi, Europe se distingue en présentant la surface se rapprochant le plus d’une diffusion
isotrope de la lumière en son sein.
1.3.2 Taches de surface
En ce qui concerne les inhomogénéités locales en albédo que présentent les surfaces des satellites galiléens,
elles existent à la surface de chacun des satellites de façon plus ou moins marquée.
Io, le seul satellite galiléen à ne pas avoir de glace à sa surface doit son albédo relativement élevé
à la présence de larges zones de SO? ainsi que d'autres composés souffrés. On y distingue une large
bande équatoriale brillante (entre ±30° de latitude) et des calottes polaires considérablement plus sombres,
correspondant aux zones les plus froides. Ce rapprochement entre albédo et température provient de la
présence ou non de 50? à la surface sauf au niveau des calottes polaires ou ce composant en serait absent
(McEwen et al. 1988). Quant-aux zones les plus chaudes, elles sont situées aux latitudes moyennes (vers
±30° - 50°).
Europe est essentiellement constitué de deux sortes de terrains: des terrains lisses et brillants morcelés
de lignes sombres et des régions nettement plus foncées. Le très faible nombre d’impacts môtéoritiques
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à sa surface laisse penser que celle-ci est très jeune. De plus Europe est supposé être un immense océan
entièrement recouvert d’une mince couche de glace. Ceci pourrait expliquer la très faible rugosité macro
scopique mesurée.
Ganymède présente aussi deux principaux types de terrains: des terrains sombres formant des ensembles
polygonaux séparés par de larges bandes de terrains plus clairs. Les zones polaires, brillantes, présentent
des dépôts de givre.
Les terrains sombres sont fortement cratérisés et donc très anciens, ils présentent un relief assez faible.
Quant-aux terrains clairs, ils sont formés de grandes cannelures imbriquées. De plus, ceux-ci révèlent aussi
l’empreinte de cratères très brillants à ejecta rayonnant correspondant à des impacts météoritiques et ayant
une réflectance normale comprise entre 0.59 et 0.70. Le Tableau 1.5 donne la liste des principaux d’entre-eux
(Squyres et Veverka 1981, Shoemaker et al. 1982).
Position Nom Réflectance normale
39°S, 161° Osiris -
20° N, 20° Tros -
15°5, 332° Khumban 0.50
47°iV, 352° Sin 0.70
23° iV, 348° - 0.67
35°N, 355° - 0.61
44°N, 335° - 0.59
19° S, 322° - 0.49
35°5, 326° - 0.46
Tableau 1.5. Cratères brillants de Ganymède (Squyres et
Veverka 1981, Shoemaker et al. 1982)
Osiris (161° W, 39° S), le plus important de tous a été observé le 5 janvier 1990 alors que Jupiter était
à l’opposition par F. Colas, J. Lecacheux et P. Laques au télescope de lm du Pic du Midi à l’aide d’une
caméra CCD. L’extraordinaire qualité de cette image (fig.1.4) nous révèle des détails de près de 0.3” d’arc.
Ainsi, la tâche brillante n’est autre qu’Osiris et la grande zone sombre, Galileo Regio. Cette région est
parsemée de grands sillons parallèles et peu profonds qui s’étendent sur plus de 1000km. Il est possible
que ces sillons soient les reliques d’anciens impacts géants, maintenant invisibles, qui auraient provoqué la
formation de grands anneaux concentriques. Cette image exprime à elle seule toute l’importance qu’il y a,
du moins concernant Ganymède, ù prendre en compte les inhomogénéités en albédo.
Enfin, Callisto est un satellite qui présente la surface la plus monotone et la plus sombre. Elle est
pratiquement entièrement recouverte de cratères d’impact et est donc figée dans cet état depuis l’époque du
bombardement météoritique, c’est-ù-dirc il y a 3,5 milliards d’années. Contrairement à ce qui s’est passé sur
Ganymède, aucune remontée de glace ù sa surface n’a eu lieu, ce qui explique son albédo extrêmement faible.
Cependant, Callisto possède un certain nombre de cratères brillants comme le sont ceux de Ganymède avec
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Fig.1.4: Observation de Ganymède faite le Sjanvier 1990 avec le télescope de lm du Pic du Midi
une réflectance normale de 0.7. Sa surface présente une structure tout-à-fait particulière, le bassin de Valhala.
Cette grande structure circulaire de 600km de diamètre et d’albédo relativement élevé est vraisemblablement
d’origine météoritique. Sa morphologie est relativement plate et est soulignée par une série d’anneaux
concentriques s’étendant sur 1500km de rayon. L’origine de ces anneaux serait un impact géant sur une
croûte de glace non suffisamment rigide, celle-ci aurait réagi par des déformations plastiques qui se seraient
figées très rapidement. Aucun relief important n’y existe, sans doute dû à la consistance de la croûte au
moment de l’impact et ceci peut vraisemblablement expliquer la teinte plus claire de cette région par rapport
au reste de la surface.
A l’aide des considérations décrites dans ce chapitre et relatives aux principales caractéristiques des
surfaces des satellites galiléens ainsi qu’aux lois de diffusion existantes, je vais maintenant m’appliquer à
mettre en évidence, ainsi qu’à les modéliser, les effets photométriques liés aux surfaces sur les observations
des phénomènes des satellites galiléens. Les phénomènes étudiés sont de deux types, les éclipses des satellites
par Jupiter et les éclipses et occultations d’un satellite par un autre, encore appelées phénomènes mutuels.
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CHAPITRE II
ANALYSE SPECTRALE D’OBSERVATIONS
D’ECLIPSES PAR JUPITER
11.1 Présentation
Ainsi que je l’ai dit dans le chapitre précédent, les premières observations sur lesquelles ont été détectés des
effets systématiques dûs à un défaut de phase sont les phénomènes mutuels (Aksnes et al. 1986). Un autre type
d’observations où il serait intéressant de mettre en évidence le même type d’effet, sont les éclipses par la planète.
Ce sont les phénomènes qui ont été les plus observés depuis la découverte des satellites galiléens, en particulier en
ce qui concerne les trois premiers satellites. Pour Callisto, dont l’orbite est très grande et qui , en conséquence,
se trouve souvent hors du cône d’ombre, les éclipses font totalement défaut périodiquement pendant environ 3 ans
tous les 6 ans. Grâce au nombre important d’observations disponibles, une analyse spectrale a été effectuée.
11.2 Catalogue d’éclipses des satellites galiléens réunies par Lieske.
La collection d’observations d’éclipses qui a sc^vie^dc bâsc ù cette étude a été réunie par Lieske (1986a, 1986b).
C’est la plus complète et la plus importante jusqu’à présent. Elle a de plus bénéficié de la découverte en avril 83
par le Bureau des Longitudes d’une importante série de manuscrits de Delambre contenant un nombre important
d’observations d’éclipses du premier satclliic laites entre 1775 et 1802 (Arlot et al. 1984). Pour densifier encore
davantage ce catalogue qui comprend malgré tout des lacunes s’étendant sur plusieurs dizaines d’années, 4600
observations ont nouvellement été répertoriées (Thuillot et Descamps 1992, Arlot 1992b). Nous reviendrons à la
fin de cette partie sur ces observations qui n’ont pas encore été uiilisées dans l’analyse présente.
La détermination des instants d’éclipses se fait à partir de celle des milieux de phénomènes (mid-event) qui
sont les moments où le centre des satellites se trouve sur la surface conique centrée sur le Soleil et s’appuyant sur
Jupiter. Cet instant correspond, avec une bonne approximauon, ù celui où l’intensité lumineuse du satellite chute
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de moitié. Ces milieux de phénomènes sont soit observés directement soit déduits à partir de la connaissance des
premiers éclats (first speck), des derniers éclats (last speck), qui sont les instants d’apparition ou de disparition des
satellites, et grâce au calcul de la durée théorique du phénomène.
Toute la difficulté des observations anciennes visuelles résultait dans l’appréciation du début et de la fin du
phénomène. On observe tout d’abord une diminution d’éclat à la traversée du cône de pénombre puis une nouvelle
diminution à l’entrée dans le cône d’ombre pure.
Ce sont surtout les effets de l’atmosphère de Jupiter qui empêchent d’augmenter la précision astrométrique
actuelle des observations. La précision des observations visuelles est de l’ordre de lmn de temps soit à peu près
1000km. On obtient cependant pour les observations photométriques plus récentes une précision comprise entre
500 et 1000km.
Il faut dans un premier temps purger ces données des observations éronnées ou douteuses afin de constituer un
fichier correct, directement utilisable, d’O-C (instants observés - instants calculés). Le calcul de la prédiction des
phénomènes provient de la théorie E2 (Lieske 1980) et d’un modèle d’éclipse (Thuillot 1989).
:
Fig.II.l : O-C (en scc.) en fonction du temps (en années depuis le début des
observations) pour les 4 satellites, débuts et fins d’éclipses mélangés.
Dans toute l’étude qui va suivre, j’ai travaillé sur des écarts entre temps calculé et temps observé du phénomène
qui n’excèdent pas ±(500s. Toutes les observations douteuses soulignées par Lieske lui-même (Lieske 1986a) ont
été écartées ainsi que certaines observations laites ù des époques où théoriquement celles-ci ne pouvaient pas être
réalisables de par le fait que le satellite concerné était alors occulté par la planète. Une fois cet ultime filtrage opéré
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sur le fichier initial, on se retrouve alors avec un total de 14627 observations disponibles et réparties suivant les
satellites comme indiqué dans le tableau II. 1.
Io Europe Ganymède Callisto
EC.D 3249 1518 1129 307
EC.F 4744 2230 1071 375
Tableau II. 1 . Nombre d’observations d’éclipses analysées par
satellite et par type de phénomène (EC.D: débuts d’éclipses, EC.F:
fins d’éclipses).
Les résidus (C-O) sont présentés sur la fig.II.l. Ils sont importants et varient entre ±110s pour le satellite I
et le satellite H, ±240s pour le satellite III et ±340s pour le satellite IV. Compte-tenu des vitesses des satellites
le long de leur orbite (Io: 17.8km/s, Europe: 13.7 km/s, Ganymède: 10.9 km/s, Callisto: 8.2 km/s), cela se
traduit par des écarts en kilomètres de l’ordre de 2000km pou Io, 1500km pour Europe, 2600km pour Ganymède et
2800km pour Callisto. Tant pour des raisons d’origine astronomique qu’historique, le fichier de données se compose
d’observations interrompues dans le temps et donc non uniformément réparties.
En effet, pour les satellites J1 et J2, on ne peut observer que le commencement ou la fin d’une éclipse et non
les deux phénomènes successifs puisque l’un d’eux se produit pendant l’occultation du satellite par le disque de la
planète.
En ce qui concerne les satellites J3 et J4, plus éloignés de Jupiter que ne le sont les deux premiers satellites
galiléens, il est possible d’observer successivement le début et la fin d’une éclipse à l’époque des quadratures où
l’angle de phase Terre-Jupiter-Soleil prend sa valeur maximale de 11°. Signalons aussi que tous les 6 ans pendant
3 ans, il n’y a aucune éclipse de J4 à cause des variations de déclinaison jovicentrique du Soleil qui imposent aux
satellites des traversées du cône d’ombre à des hauteurs différentes par rapport à l’équateur de Jupiter et ceci avec
une période de 5.95 ans (Pour Callisto, cette déclinaison peut être suffisamment grande pour que le satellite ne
traverse pas le cône d’ombre).
Au voisinage de l’opposition (et donc ù chaque période synodique de 1.09an), commencement et fin d’éclipse
sont difficiles à observer du fait qu’ils surviennent trop près du bord apparent de la planète dont l’atmosphère peut
alors perturber la qualité des observations.
Toute observation est aussi rendue impossible lors des conjonctions et ce pour une durée d’environ 3 mois
A ces données viennent s’ajouter les 4600 observations actuellement répertoriées au Bureau des Longitudes
(Arlot 1992, Thuillot et Dcscamps 1992) qui s’étendent de 1671 ù 1905. Ces observations proviennent de sources
non encore utilisées notamment à partir de manuscrits de Delambrc et de travaux faits au XVIIIôme siècle à Marseille
par le père minime Sigalloux (Froeschlé 1990) et dont on retrouve la trace dans des manuscrits de l’Observatoire
de Paris. La fig.II.2 montre que, notamment auiour de 1760, en ce qui concerne Io la densification souhaitée de la
base de données de Lieske a été atteinte.
Déjà, Lieske (1986a) avait noté l’allure périodique du tracé des résidus pour les éclipses de Callisto. A l’origine,
selon lui, il faudrait y voir une imprécision sur certains paramètres physiques utilisés dans la théorie E2 (Lieske
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Fig.II.2 Résidus obtenus pour les éclipses de Io comparés à ceux de Lieske (1986)
1980), tels que la position du pôle de Jupiter, les masses des satellites ou encore l’absence de prise en compte par
la théorie de termes à longue période. Il avançait alors un terme à longue période provenant de la différence des
périjoves des satellites J3 et J4 et qui a une période de 186 ans. Remarquons qu’une analyse de Fourier classique
ne peut se faire qu’à partir d’un échantillon uniformément réparti dans le temps ce qui n’est pas le cas, comme on
a pu le voir précédemment, des observations à ma disposition.
II.3 Méthode d’analyse spectrale par transformée de Fourier.
Avant de développer les résultats obtenus par l’analyse spectrale des résidus, je vais rappeler brièvement les
principales définitions et propriétés de la tranformée de Fourier.
Un processus physique peut être décrit à la fois dans le domaine temporel, par la connaissance des valeurs
d’une certaine fonction du temps h(t), mais aussi dans le domaine fréquentiel à l’aide d’une certaine fonction de la
fréquence H(0- Les fonctions h(t) et H(f) sont deux représentation différentes du même phénomène. On passe de
l’une à l’autre par la transformation de Fourier. Celle-ci consiste en une décomposition du signal sur la base des
fonctions exp(*2jV/) où j = \/^T.
II.3.1 Définitions.
Une fonction du temps h(t) définie sur ] - oo: +oo[ admet comme transformée de Fourier la fonction H(f) définie
sur ] — oo; +oo[ par:
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(/7.1)
et
H(f) = /-fco
•CO
h{t)e~2*jitdt
{II. 2) H{f)e27rjftdt
Pour l’analyse sur ordinateur de séries temporelles de données, les expressions ci-dessus sont approchées par
les sommations suivantes qui constituent la transformée de Fourier discrète (T.F.D).
{II-3)
N—î
H(fk)=(£ A (nTM
n=0
N-1
h(lcT.) = — Y, H(f,M2r>sfr)
n = 0
où fk = k/T0 et Te = To/N, T0 étant la largeur de la fenêtre, N le nombre de points de l’échantillon et Te la
période d’échantillonnage.
II.3.2 Erreurs introduites par la TFD.
Une telle discrétisation introduit des erreurs liées au pas d’échantillonnage et à la donnée nécéssairement limitée
dans le temps d’une série de mesures.
Ainsi si deux signaux sont échantillonnés, on ne pourra les distinguer l’un de l’autre si leurs fréquences différent
d’un multiple entier de la fréquence d’échantillonnage 1 /Te. Dans le domaine fréquentiel, l’échantillonnage produira
alors un nombre infini d’images du spectre du signal original et centrées sur des multiples entiers de i/Te.
Un autre phénomène connu sous le nom d’aliasing ou repliement du spectre peut survenir si l’on a effectué
un mauvais choix de la fréquence d’échantillonnage. Si un signal, échantillonné à la fréquence fe = l/Te, a un
spectre non négligeable au delà de fe/2 alors on assistera à un repliement du spectre autour de la fréquence fe/2,
appelée fréquence de Nyquist.
Enfin, une autre erreur est due au fait que la connaissance d’un signal est nécessairement limitée à une certaine
durée T0, le calcul de la transformée de Fourier du signal est en fait celui de la multiplication de celui-ci par une
fenêtre rectangulaire unité de largeur Tq. Dans le domaine fréquentiel, ce produit simple se transforme en un produit
de convolution entre le spectre de signal échantillonné et le spectre de la fenêtre rectangulaire (fig.11.3).
La convolution entraîne alors la recopie de cette fonction autour des différentes raies du signal périodique. Il
y a donc élargissement des raies et une perturbation par chevauchement des ondulations. C’est le phénomène de
”leakage”.
Il faut cependant remarquer que la méthode de transformée de Fourier discrète précédemment décrite ne
s’applique que si les données analysées sont réparties de manière uniforme dans le temps. Pour les données
que j’ai eu à traiter, les éclipses des satellites galilécns par Jupiter, on a vu que ce n’était pas le cas. II faut donc
utiliser un autre algorithme approprié à ce genre de données.
La méthode utilisée est celle de Lomb-Scarglc à transformée de Fourier rapide (FFT en anglais) (Press et Rybicki
1989).
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Fig.II.3 : Spectre de l’implusion rectangulaire i
II.4 Déconvolution.
Les observations d’éclipses par la planète sont affectées par des phénomènes périodiques que devrait révéler
l’analyse spectrale. Cependant, aux éventuels phénomènes physiques périodiques présents dans les observa
tions viennent se superposer des phénomènes périodiques d’origine purement observationnelle déjà mentionnées
précédemment et dont les principales périodes sont:
- une période de 1.09 an qui est la période synodique de Jupiter provenant du manque d’observations lors des
conjonctions (Soleil trop près de Jupiter) et lors des oppositions (Satellites trop proches de Jupiter).
- une période de 5.95 ans reliée aux variations de déclinaison jovicentriques du Soleil impliquant en particulier la
disparition de toute éclipse de Callisto pour une durée d’environ 3 ans.
Dans le but de supprimer ces périodes artificielles présentes dans le catalogue d’observations, il faut procéder à
une déconvolution du fichier de données visant à prendre en compte ces fenêtrages liés aux circonstances observa
tionnelles. Avant de présenter la méthode de déconvolution, je vais procéder à quelques rappels sur le produit de
convolution de deux fonctions.
II.4.1 Produit de convolution de deux fonctions.
Par définition, le produit de convolution de deux fonctions localement sommales f(x) et g(x) est la fonction h(x)
définie par:
(IIA) h(x) = ~ f )(lt
et que l’on écrit symboliquement
(//.5) h (*) =f(x)*u(x)
Quelle est la signification physique de ce produit?
Comme on le voit dans la lig.II.4, l’opération peut se décomposer de la manière suivante:
1) Un retournement de la fonction g(t) donnant g(-l)
2) Une translation de g(-t) en g(x-t)
3) Une multiplication par f(t)
4) Une intégration
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f(x) «(*)
h(x).f(x)«g(x)
Fig-H-4 : Produit de convolution de deux fonctions f et g
Ce phénomène intervient toujours dans une mesure physique. f(x) représente alors la fonction à mesurer, g(x)
est l’effet perturbateur de l’instrument de mesure, incapable de discerner des variations trop rapides de f(x). h(x)
est le résultat de la mesure (par exemple citons l’effet de constante de temps dans les appareils de mesure qui ne
peuvent alors distinguer deux impulsions trop rapprochées dans le temps).
Dans le cas discret, le produit de convolution s’écrit de la manière suivante:
+'v>
(Il-G)
III = —
où les hn sont les valeurs images
les fn sont les valeurs objets
et les (jn-m sont les valeurs de la fonction réponse
En général, la fonction g possède un nombre infini de valeurs non nullcs L de part et d’autre de go, point pour
lequel elle atteint son maximum. On a alors:
(77.7)
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n + L
hn — ^ " On —m fn
m=n — L
II.4.2 Algorithme de déconvolution.
Dans notre cas ce sera le spectre de la fenêtre que l’on appliquera comme spectre de la fonction de transfert
J’adopterai les notations suivantes: i pour le spectre image
o pour le spectre objet
s pour le spectre de la fonction de transfert (spread function).
Le problème est, i et 5 étant connus, de déterminer o à partir de l’équation de convolution:
n + L
(77.8) i'n — ^ ^ •Sm — n Om
m=zn — L
Pour cela, j’utilise une méthode de déconvolution par points successifs avec fonction de relaxation.
Avant cela réexprimons l’équation de convolution sous forme matricielle:
(//•9) [i] = [s][o]
[5] est une matrice nxn d’éléments [s]nm = sn_rn
Cette matrice a des propriétés de symétrie. Chaque rangée est la même que la rangée précédente si ce n’est
qu’elle est décalée d’un terme vers la droite. Les indices sont choisis de telle manière que la diagonale soit
dominante. Cette propriété de décalage s’exprime alors par:
(77.10) [s]jic = [s]mn si. j - le = m - n
Sous ces conditions, nous avons affaire ù une matrice de Toeplitz. Pour des raisons pratiques, je vais écrire
l’équation de convolution de la façon suivante. Si .V est le nombre d’échantillons total connu, on s’arrange pour
que l’élément principal delà fonction spread soit 5.v et soit situé sur la diagonale principale. Ainsi
:V
(77.11) in — s * o — y " .b,v+„_mom
m = 1
Dans ce système, chaque équation apporte une faible quantité d’information supplémentaire. De plus on n’a pas
un ensemble d’équaüons indépendantes, le système est mal conditionné.
Il est bien connu que les systèmes linéaires peuvent être résolus de manière itérative ù condition que les éléments
de la diagonale soient dominants. Pour cela réécrivons l’équation de convolution en isolant le terme diagonal.
.v
— y ' V +11 —ni 0,i| — è» Y O,, y ' Si\+ 1) _ ,nOnl
m
(77.12)
m = 1
D’où l’on Lire que:
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(77.13) ri — -, (în ^ ^>N+n — mOr
O.N
rn^n
Supposons alors que l’on connaisse à l’itération k toutes les valeurs ôm\ on peut alors estimer ô^+1) pan
(11.14)
ô(*+u - ^2 SN+n-mÔ^)
m^n
= +
5/v
- 22 W-m#’)
m= 1
Ceci constitue la méthode de relaxation du point simultané ou méthode de Jacobi. Seulement cette méthode ne
donne aucune garantie quant à la valeur du terme correctif pour permettre une convergence rapide. Si ce terme est
f ib )
trop grand, alors il peut même y avoir divergence. Par conséquent j'introduit une fonction de relaxation r(ôn )
définie par:
(77.15) oU+i) _ 0(k)
, r(àlnk)) A
( hi / , ô/V + n — m°m ,
m = l
S,\
Le choix de la fonction de relaxation va conditionner entièrement l’éfficacité de la méthode du point de vue de
la convergence. Cette fonction va moduler l’amplitude du terme correctif au cours des itérations de telle manière
qu’il soit important dans la zone de convergence et très faible voire même négatif dans des zones ”non physique”
(par exemples des zones où on serait négatif). Ainsi :
(11.16) do!,1'1) =
et pour 6 on peut prendre: b = 1.1 (Supn(in)) de manière à assurer au départ que
7-(ô^,)>0 , Vn
La vitesse de convergence va dépendre de l’évolution de \lc) au cours du processus itératif. Des essais ont
montré que l’on pouvait optimiser la convergence du processus avec la fonction empirique:
(77.17)
: k-1
(*) =
1.171, 10'
T0 étant la largeur de la fenêtre rectangulaire.
Afin d’améliorer encore la vitesse de convergence, on peut utiliser la méthode dite du point successif ou méthode
de Gauss-Seidel qui consiste ù utiliser l’information la plus récente disponible en tout point. Ainsi, dans le calcul
de la somme, pour les valeurs de o,„ telles que ni < n, on utilise les valeurs déjà calculées plutôt que les valeurs
de l’itération précédente.
(77.18) o1 k~ +1 )
, °» ),-
H 3 (>„
o.v
) ^ -^/V + n-môl,,+ y " .b/V + n-rnd^, ^)
m<n m>n
J’ai utilisé cette méthode de déconvoluLion en appliquant aux spectres bruts obtenus deux fenêtres rectangulaires
de longueur la période synodique de Jupiter 1.095 an et sa demi-période de révolution, 5.95 ans.
II.5 Résultats.
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L’analyse par transformée de Fourier rapide a été éffectuée pour les 330 années d’observations d’éclipses du
catalogue de Lieske. Les fig.II.5a et II.5b présentent les spectres bruts obtenus pour chaque satellite.
Toute la gamme des spectres obtenus, des petites périodes aux très grandes périodes, n’est pas présentée. En
effet, du côté des petites périodes, l’analyse a montré sur chaque satellite la présence de la période du satellite
considéré et de ses sous-multiples. Ceci est tout-à-fait attendu en raison du fait que l’observation d’éclipses des
satellites est espacée d’une durée au moins égale à la période de révolution des satellites autour de Jupiter. Quant-
aux longues et très longues périodes, leur réalité peut être mise en doute compte-tenu de la largeur temporelle de
l’échantillon étudié. La période de 186 ans supposée de Lieske n’est apparu sur aucun des spectres étudiés alors
qu’une période qui serait comprise entre 117 ans et 142 ans, non visualisée ici, pourrait exister sur chacun des
satellites.
De manière plus vraisemblable, l’analyse de Fourier a permis la mise en évidence de deux périodes significatives:
- Une période de 1.095 an sur chaque satellite. Le pic de fréquence correspondant est d’autant plus net qu’il
y a beaucoup d’observations disponibles. Cependant, les spectres d’Europe, dont on dispose de beaucoup plus
d’observations que Ganymède ou Callisto, apparaissent fortement bruités. Ceci doit sans doute provenir de la
difficulté à l’observer en raison du fort assombrissement de limbe variable avec la phase et de son absence d’effet
d’opposition qui en fait un satellite globalement aussi brillant que Callisto même à des phase inférieures à 6°.
- Une période de 5.95 ans apparemment uniquement présente sur le satellite IV.
D’autres périodes apparaissent, une déconvolution s’avère nécessaire pour éliminer les pics fantômes (cf.
phénomène d’aliaising décrit au paragraphe II.3.1).
Les périodes révélées par l’analyse spectrale peuvent avoir deux explications possibles. Soit une "défaillance”
de la théorie des mouvements utilisée, soit une insuffisance dans la réduction des observations.
Ainsi que je l’ai déjè dit précédemment, la théorie qui a servie de base au calcul des résidus est la théorie E2
(Lieske 1973, 1976, 1978) qui s’appuie principalement, pour la détermination des constantes d’intégration, sur des
observations photométriques d’éclipses faites ù Harvard entre 1878 et 1903. Sa validité quant à la description des
termes à longues périodes n’est donc pas assurée.
En ce qui concerne la méthode de réduction, elle est basée d’une part sur la réduction par Lieske des instants
observés où le llux observé chute de moitié et d’autre part sur le modèle d’éclipse que j’ai utilisé (Thuillot 1989)
pour prévoir ù partir de la théorie E2 ces mêmes instants. Dans ce modèle, le Soleil est considéré comme ponctuel,
c’est-à-dire que la pénombre n’est pas prise en compte. Les effets de la réfraction de la lumière par l’atmosphère
de Jupiter sont négligés.
Je vais maintenant étudier de manière plus détaillée l’origine possible des périodes de 1.095 an et de 5.95 ans
mises en évidence par l’analyse spectrale.
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Fig.II.5a Analyse spectrale des résidus des débuts et lins d’éclipse des satellites gaiiléens pour la plage de périodes
20 ans-1 an. Les fréquences sont en jours-1
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Analyse spectrale des résidus des débuts et fins d’cclipse des satellites galiléens pour la plage de
fréquence 3 ans-0.5 an. Les fréquences sont en jours-1
II.6 Période de 1.095 an
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Une période de 1.095 an (400 jours ou 2.5lO-3;'-1) a été détectée sur les débuts et fins d’éclipses de chaque
satellite. Cette période, correspondant à la période synodique de Jupiter, peut être reliée au défaut de phase déjà
mis en évidence par Aksnes et al.(1986) à partir de l’étude des observations de phénomènes mutuels des satellites
galiléens. Ainsi qu’on a pu le voir dans le premier chapitre, la phase, qui varie avec la même période de 1.095 an,
induit un déplacement du photocentre relativement au centre de masse (que l’on considère confondu avec le centre
géométrique). Cet effet entraîne donc inévitablement une erreur de même période lors de l’observation de l’instant
du milieu de phénomène ou du premier ou dernier éclat. Lors de l’établissement de son catalogue, Lieske a ramené
toutes les observations dont il disposait à la détermination de l’instant tm , moment où la lumière perd la moitié
de son éclat après que le satellite soit entré dans le cône d’ombre, en appliquant les formules de transformation
suivantes:
- pour les observations de premier éclat (instant tr), qui sont essentiellement des fins d’éclipses:
(77.19) tp = im-tq
où tq est le temps nécessaire au satellite pour parcourir une distance équivalente à son rayon dans le cône
d’ombre.
- pour les observations de dernier éclat (instant ttl), qui sont essentiellement des débuts d’éclipses:
(77.20) td — t,n + tq
Les instants tm ainsi déterminés sont cependant entachés d’une erreur provenant de la non prise en compte du
déplacement du photocentre. En effet, considérons la fig.II.6 représentant un satellite à l’entrée et à la sortie du
cône d’ombre de Jupiter.
J’y ai reporté les instants préalablement défini de même que le décalage At — t0 — tm entre centre géométrique
et le photocentre du satellite. Chaque trait vertical représente la frontière du cône d’ombre pure à des instants
différents. \t = tQ - tm est positif avant l’opposition et négatif après. On peut alors écrire les relations, dans
l’hypothèse d’une trajectoire proche de l’axe du cône d’ombre, pour les différentes configurations présentées sur la
figure:
• configuration (a).
(77.21)
< ni ~ tn
h, ~
t,i - tu
= -A/
= l'l
~ “TT
O(a')
où R est le rayon du satellite, u la phase et V la vitesse apparente à l’entrée dans le cône d’ombre. On obtient
alors facilement la relation suivante:
soit
R,
2V
ht - - A/ - tq =
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(II.22)
_ a2R
t ci — tq Al 2 y
cône d'ombre pure
' S
Fig.II.6. Instants de premier éclat (tp) et de dernier éclat (td) pour débuts et fins d’éclipses
• configuration (b)
on obtient de même la relaüon suivante, en se souvenant que l’on se trouve après l’opposition et donc que
At < 0:
o-R
(II.23) b -/„» = -/,,+ + —
• configuration (c)
V
Cette configuration de meme que la configuration (d) ne concernent que les satellites Jj et J4 qui sont suff
isamment éloignés de la planète pour que, lorsque la phase est maximale (Terre voisine de la quadrature), des
observations successives de début et fin d’éclipse soient possibles. On alors :
(//. 24) t— t ,n — —t + A/
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• configuration (d)
On obtient immédiatement de la même manière la relation:
(77.25) td - tm = tq + At
Déterminons maintenant l’expression de la quantité At. Pour cela j’utilise la loi de Minnaert (voir 1.18).
L’expression analytique du décalage entre le photocentre (lieu du minimum de lumière) et le centre géométrique
At du satellite s’obtient de la manière suivante.
(11.26)
avec 6y satisfaisant à la relation suivante:
(77.27) 6y J I(i., e, a)/idcr = J I(i,e,a)y/idcr
où j’ai repris les mêmes notations que dans le chapitre I (fig.I.l).
+ t/2 + w/2 + w/2 + w/2
6y J cos2k+l pdp J œsk(X — a) cosk XdX = J J y cos2k+l pdp cosk(X — a) cosk XdX
-w/2 -w/2+a
avec y = R sin À cos p, d’où
— w/2 — w/2+a
+w/2 + w/2 + w/ 2 + w/2
6y j cos2i+1 pdp J cosk(X — a)cosk XdX = R. j cos2k+2 pdp J cos;'( A — a) cos* A sin Ac/A
-w/2 -w/2+a -w/2 -w/2+a
On procède à un développement de Taylor au voisinage de a = 0 jusqu’à l’ordre un de chaque membre de
l’égalité en remarquant que le second membre est nul pour a = 0.
£> y
+ w/ 2 +W/2
/ /
-w/2 -w/2
+ */ 2 +w/2
cos2k+[ pcos2k: (X)dpdX = /?( j J cos2k+2 p cos2k 1 A sin2 XdpdX)ka 4- O(o3)
— w/2 —w/2
+ w/2
/w-w/- cosr 'P dW
w/2
On montre alors assez facilement par une intégration par partie que l’on a la relation de récurrence suivante:
(77.28)
2k + 2
Si l’on exprime l’expression pour le décalage du photoccntrc en fonction de ces intégrales, on obtient alors:
soit
hk-+\ Ijk-^H — 7_a+-j( I>k- i — /Afc+i )kr*/l
qui devient d’après (11.28)
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6y - hk+2_ (hk 1
hk-l
hk + l
- 1 )kaR
2 le + 1 2k -[ 1
Sy=2FTi{^r - 1 ))kaR
di-29) Sy = i2(^±l)an
à l’aide de la relation (11.26) l’expression pour At s’écrit:
(11.30) At = -2K2k + 2 V
où a est la j^hase (négative quand le Soleil est à l’est de la ligne satellite-Terre) et R le rayon du satellite. Le
coefficient -( pour k variant entre 0.5 et 1.0, varie entre 3/8 et 1/3.
2 2 A» 4” 2
En définitive, on voit qu’il faut corriger les instants tm, déterminés par Lieske, d’un effet photométrique
prépondérant et d’un effet géométrique beaucoup plus faible liés à la phase. L’ensemble des corrections regroupées
dans le terme 6tm venant s’ajouter à tm a pour expression, s’il s’agit d’une fin d’éclipse:
(77.31)
et s’il s’agit d’un début d’éclipse :
1 2k 4- L aR or R
= 2 2k 4- 2 ’~V~ + ~2V~
(77.32)
1 2k 4- 1 a-R a2 R
= 2 2k + 2 ~V 2V~
L’effet géométrique représenté par le terme en a2 est faible devant l’effet photométrique en a. En effet, pour
Ganymède (R=2630km et V=10.9km/s) à la phase pleine (a = 11°) pour k=0.53, l’effet principal de décalage du
photocentre est de 170km tandis que l’effet dû au croissant géométrique de la phase est de 50km.
J’ai procédé à une nouvelle analyse spectrale de résidus que j’ai cherché à améliorer en ajustant par une méthode
de moindres carrés les instants de mid-event corrigés d’un terme de la forme suivante 6tm = 4- Ba2 4-
Ca3). Les résultats de l’ajustement sont reportés dans le tableau II.2.
Io Europe Ganymcde Callisto
ECD ECF ECD ECF ECD ECF ECD ECF
A + 0.30 + 0.24 + 0.50 + 0.36 + 0.23 + 0.21 + 0.38 + 0.41
B - 0.97 + 3.81 - 0.10 0.77 - 0.28 0.33 - 0.46 0.82
C 5.73 21.8 0.91 - 2.7 1.62 - 0.08 - 4.96 1.11
Tableau II.2: Ajustement des résidus par un terme de la forme àt,n - ^(4a 4- Büi2 4- Ca‘3)
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Si l’on compare les valeurs obtenues pour le coefficient A avec la valeur prédite par (11.30) et qui est comprise
entre 0.33 et 0.38, on constate un bon accord en ordre de grandeur sur l’ensemble des satellites. Toutefois, les
meilleurs résultats sont obtenus pour Io et Callisto en particulier pour les résidus de débuts d’éclipses.
Ce résultat est déjà remarquable compte-tenu de la qualité des observations traitées qui sont pour la plupart
des observations visuelles avec tous les défauts liés au facteur humain. C’est ainsi que des effets systématiques
peuvent intervenir, par exemple dans l’appréciation du premier éclat qui se fera toujours avec un certain retard de
même que dans l’appréciation du dernier éclat qui sera lui sujet à une anticipation de l’observateur. Ce phénomène
est renforcé par le fait qu’il va exister inévitablement un effet photométrique, difficilement modélisable, lié à la
sensibilité limite de l’oeil en fonction du type d’instrument utilisé.
On a vu, d’après la relation (11.32), que des satellites ayant des assombrissement de limbe très différents
présentaient en définitive un décalage de photocentre pratiquement identique. Ceci peut donc laisser penser que
l’effet d’assombrissement de limbe est négligeable. En fait, lors d’une observation visuelle, un observateur discern
era, avec plus ou moins de difficulté et donc de précision, le dernier éclat (pour un début d’éclipse) ou le premier
éclat (pour une fin d’éclipse) selon que la surface observée présente un assombrissement plus ou moins marqué.
Or, parmi les satellites galiléens, seuls Europe et Ganymède ont un assombrissement de limbe significatif. Il est de
0.6 pour Europe et de 0.53 pour Ganymède alors qu’il est de 0.5 pour Io et Callisto (cf.Tableau III.6).
A partir de ces résidus corrigés du défaut de phase, une nouvelle analyse spectrale devrait révéler Féfficacité ou
non de la correction éffectuée. Les résultats pour Io sont présentés sur la fig.II.7.
Avant ajustement Après ajustement
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8.77E+01
4.38E+01
Ï.97E-03
i
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FiK.II. 7: Effet de la correction des résidus d’éclipses de Io par le terme 6t.
Une déconvolution par une fenêtre de 1.095 an y a ensuite été éffectuée afin d’éliminer les nombreuses répliques
présentes. Les spectres après ajustement et déconvolution pour l’ensemble des satellites galiléens sont présentsé sur
la fig.II.8.
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Fig.II.8: Spectres déconvolués avant (a) et après (b) correction du défaut de phase
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On constate une diminution sur l’ensemble des spectres, avec une ampleur variable, du pic de fréquence corre
spondant à la période de 1.095 an. L’effet est particulièrement saisissant sur les spectres de Io et surtout Callisto où
il semble avoir complètement disparu. De plus, ce résultat est d’autant plus meilleur qu’il concerne les spectres des
débuts d’éclipses. Ces constatations rejoignent les résultats obtenus précédemment lors de l’ajustement du terme 6t
aux résidus d’observation.
Cependant, sur les spectres de Io, Europe et Ganymède il reste encore un terme à 1.095 an. Ceci peut s’expliquer
par une raison déjà évoquée et qui renvoie à un effet photométrique humain lié à l’assombrissement de limbe et
donc aussi à la phase puisque le paramètre de Minnaert k est en général croissant avec la phase. Dans le cas
de Callisto, il serait donc plutôt constant et toujours voisin de 0.5. Une autre explication qui peut être invoquée
concerne les effets des surfaces elles-mêmes. En effet, les satellites étant synchrones avec Jupiter, ce sont toujours
les mêmes surfaces (dont le méridien central est voisin 360°) qui sont impliquées dans les éclipses. En réalité, on
n’observe pas toujours la même surface à différents angles de phase et les zones contrastées en albédo qui sont alors
visibles ont un effet supplémentaire, variable avec la phase, sur la position du photocentre. C’est ainsi que Callisto
par exemple, lorsque la Terre est en Tl (cf.Fig.11.6), présente sur son limbe le vaste bassin brillant de Valhala déjà
décrit au paragraphe 1.3.2 du chapitre I (ce bassin passe sur le terminateur lorsque la Terre est en T2). De même,
Ganymède expose ses cratères brillants et en particulier Tros (cf.par.1.3.2).
II.7 Période de 5.95 ans.
Cette période de 5.95 ans représente une demi période de révolution de Jupiter autour du Soleil. Seules les
déclinaisons jovicentriques du Soleil et de la Terre varient durant cette période imposant alors aux satellites des
traversées du cône d’ombre à des latitudes différentes vues depuis la Terre. Une explication physique de cette
période devrait donc être reliée à ce phénomène.
moy I 3E 05 I.IE 04 #ca 1 lE-04
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Fig.II.9: Tracés des résidus C-0 (en sec.) en fonction de la latitude du satellite au-dessus de
l’équateur de Jupiter.
C’est pourquoi, les résidus étudiés des quatre satellites ont été tracés sur la fig.II.9 en fonction de la latitude des
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satellites au-dessus de l’équateur de Jupiter.
Il apparaît alors des figures semblables à des diabolos, surtout pour Ganymède et Callisto. Différentes explica
tions peuvent expliquer cette détérioration des résidus pour des latitudes élevées. Ainsi, cela pourrait provenir de
la non prise en compte des effets liés à la réfraction de la lumière à travers l’atmosphère de Jupiter qui aurait pour
effet principal de faire correspondre le lieu du mid-event sur un cône plus petit.
Cependant, si l’on se reporte aux spectres bruts des satellites, on constate que la période de 5.95 ans est
uniquement présente sur les spectres de Callisto, alors qu’il n’en est rien sur ceux de Ganymède. Donc, toute
explication d’origine physique à la présence de cette période dans l’analyse spectrale des résidus semble devoir
être écartée. Plus vraisemblablement, l’origine doit être purement numérique. Elle serait liée aux conditions
d’observations de Callisto évoquées au paragraphe II.2 (effet de fenêtrage).
Ainsi que nous venons de le voir à travers l’analyse de résidus d’éclipses des satellites galiléens, le défaut
de phase et les effets de surface jouent un rôle non négligeable dans la réduction des observations. Dans les
observations photométriques modernes des phénomènes mutuels, n’impliquant plus le facteur subjectif et imprécis
lié à la sensibilité de l’oeil humain, leur modélisation est indispensable si l’on veut atteindre toute la précision
permise. C’est pourquoi, ayant eu à traiter de telles observations, notamment après la campagne internationale
d’observation de ces phénomènes organisée en 1991 par notre équipe du Bureau des Longitudes, il m’a fallu
modéliser ces effets. C’est l’objet du chapitre suivant.
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CHAPITRE III
LES PHENOMENES MUTUELS
DES SATELLITES GALILEENS DE JUPITER.
MODELISATION.
Tous les six ans, on peut observer des phénomènes mutuels des satellites galiléens de Jupiter (éclipses et occul
tations d’un satellite par un autre) pendant près de six mois. On peut alors réaliser des observations photométriques
de ces phénomènes et en déduire des mesures de position des satellites très précises. Les dernières campagnes
d’observation qui ont été menées, ont montré la nécessité de tenu- compte des effets liés à la réflexion de la lumière
solaire sur la surface des satellites. Aksnes et al. (1986) ont.à partir de l’étude des observations des phénomènes
de 1973 et 1979, pour la première fois, soulignés l’effet de la phase lors de la réduction des observations. C’est ce
même effet que j’ai pu mettre en évidence dans le chapitre précédent, sur les observations d’éclipses par la planète.
Ces effets rendent généralement trop imprécise la réduction par un simple ajustement polynomial de la courbe
de lumière observée, et nécessitent l’ajustement d’un modèle plus réaliste. Des travaux précédents avaient déjà
permis, en ce qui concerne les éclipses mutuelles, d’améliorer la prédiction des chutes en magnitudes en évaluant
l’influence de la pénombre et celle de la réflexion de la lumière suivant la loi de Lambert (Morando 1985,1986).
Cependant, comme on l’a vu dans le chapitre I, une telle loi est tout-à-fait inappropriée à simuler les phénomènes
physiques en jeu dans les régolilhcs des corps sans atmosphères tels que les satellites. En 1990, un algorithme
complet de prédiction des courbes de lumières des phénomènes mutuels s’appuyant sur la théorie des mouvements
fut développé par Thuillot et Morando (1990) mais sans hypothèses particulières sur la loi de diffusion utilisée.
Dans mon travail, le modèle que je vais décrire ici reprend cet algorithme en y adaptant les differentes lois de
diffusion décrites précédemment telles que la loi de Lommel-Seeligcr, la loi de Minnacrt et la loi de Hapke. D’autre
part une amélioration a été apportée dans la représentation du mouvement relatif apparent des satellites lors d’un
phénomène par l’introduction de polynômes de Tchcbychcv. En effet jusqu’alors le mouvement était représenté par
une trajectoire rectiligne uniforme qui pouvait s’écarter notablement de la réalité dans le cas de phénomènes ayant
lieu aux quadratures. Enfin, le cas très intérressant des observations infrarouge de Io , qui présentent de brusques
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discontinuités dus à l’occultation de points chauds à la surface de Io, a été traité et sera présenté dans le chapitre
suivant.
Le modèle ainsi modifié a été appliqué à la réduction d’observations photométriques de phénomènes mutuels
de 1973,1979,1985 et 1991. Non seulement il a permis d’améliorer la précision de l’analyse astrométrique de
chaque phénomène mais aussi, de par l’ajustement nécessaire des paramètres présents dans les lois de diffusion, il
a permis une détermination de ceux-ci et constitue donc à ce titre une nouvelle méthode photométrique d’obtention
des paramètres de surface. Cependant l’ajustement de certaines courbes de lumières présentant des formes assez
particulières a mis en évidence la nécessité d’améliorer encore le modèle par la prise en compte de détails de surface
locaux.
Avant de décrire le modèle lui-même, je vais d’abord donner quelques explications sur ce que sont les
phénomènes mutuels des satellites galiléens de Jupiter et leur observation.
III.1 Description des phénomènes mutuels
La fig.III.l explique bien comment se produisent les phénomènes mutuels. Les quatre satellites galiléens ont
leur orbite quasiment coplanaires. Ainsi, quand la Terre passe dans ce plan (i.e quand la déclinaison jovicentrique
de la Terre s’annule), les satellites s’occultent l’un l’autre. De même, quand le Soleil passe dans ce plan (i.e quand
la déclinaison jovicentrique du Soleil s’annule), les satellites peuvent passer dans l’ombre les uns des autres: il y a
éclipsé mutuelle. Ces phénomènes se produisent tous les six ans. L’observation systématique de ces phénomènes a
commencé seulement depuis une vingtaine d’années. Différentes campagnes d’observation de ces phénomènes ont
été organisées dans le monde, et en particulier au bureau des longitudes, en 1973, 1979, 1985 et 1991.
Avant une occultation mutuelle on peut observer un rapprochement apparent des deux satellites concernés. Puis,
à partir d’un instant qui dépend du pouvoir séparateur de l'instrument d’onservation utilisé, les deux satellites
deviennent confondus en une seule tâche dont la luminosité va décroître rapidement, passer par un minimum et
revenir ù la valeur initiale lorsque les deux satellites se séparent de nouveau. Pendant une éclipse mutuelle, le
satellite éclipsé sera en général observé seul.
Fig.III.l. Phénomènes mutuels des satellites galiléens
La durée d’une variation d’éclat est de l’ordre de quelques minutes en général mais elle peut atteindre une heure
ou même, exceptionnellement plus. L’amplitude de cette variation dépend des positions relatives des satellites,
de leurs rayons cl du comportement diffusant de leur surface. On peut ainsi observer des phénomènes partiels,
annulaires ou totaux. En général les observations d’éclipses mutuelles sont plus faciles â observer, car la variation
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d’éclat est souvent plus importante que dans le cas des occultations où l’on observe toujours les deux satellites
simultanément.
C’est l’observation de cette variation d’éclat qui fournit les renseignements intéressants. La donnée utile pour
l’astrométrie est la forme de la courbe de lumière et la date correspondant au minimum de distance entre les deux
satellites et qui est proche de la date du minimum de lumière. Cette date est calculable par la théorie et dépend des
positions relatives. L’écart entre la prédiction et l’observation sera utilisé pour corriger le modèle théorique. De
plus l’atmosphère étant quasiment inexistante autour des satellites galiléens, l’interprétation de la forme des courbes
de lumières observées ne présente pas les difficultés rencontrées lors des observations d’éclipses par la planète.
Dans celles-ci, en effet, la précision est fortement dégradée par la diffusion et la réfraction de la lumière lors de
son passage dans l’atmosphère de Jupiter. C’est la raison pour laquelle les observations des phénomènes mutuels
sont astrométriquement très intéressantes.
III.2 Modèle de courbes de lumières de phénomènes mutuels
III.2.1 Cas des occultations mutuelles
Soit un repère (0,x,y,z) passant par le plan tangent au centre du satellite occulté B dont l’axe z pointe vers
la Terre comme indiqué sur la fig.III.2. Les coordonnées (x,y) du point P, lieu du minimum de distance entre les
centres géométriques des deux satellites, dans le plan tangent en O, sont données au premier ordre par:
t0 est l’instant du minimum de distance que l’on cherche à déterminer pour chaque observation. On définit le
paramètre d’impact I comme étant la longueur du vecteur OP, I = \/X- 4- Y-.
Pendant l’occultation d’un satellite B par un satellite .1, le photomètre mesure le llux lumineux global des deux
satellites. La variation relative de llux global A£’(/) en fonction du temps, normalisée ù la mesure E(t) en dehors
de tout phénomène, est définie par:
(III-1)
b
Z / sat.B
Terre Soleil
Fig.III.2. Définition du repère utilise pour une occultation mutuelle
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A E(t)/s„,//f(.,e,aWS
E(t) fSAI/F{i,e,a)/id<r + fSg I/F(i,e,a)fidtt
où SA et Sb représentent les surfaces des satellites .4 et B, et S(t) est la surface de B cachée par A. Les
notations utilisées sont celles définies dans le chapitre I. La chute en magnitude Am est alors donnée par
(III-3) Am = -2.51og10(l - ^=~)
Les intégrales de la formule (III.2) peuvent être approchées par des intégrations numériques à l’aide de quadra
tures de Gauss. Le domaine d’intégration tient compte de la phase présente sur les satellites. En effet, l’existence
d’un terminateur implique sur chaque satellite une portion de surface non éclairée. La prise en compte se fait di
rectement au cours de l’intégration en testant à chaque étape si le point d’intégration se trouve dans la zone éclairée.
Pour cela il suffit de vérifier si en ce point, de coordonnées photométriques (A, <p), on a la relation suivante:
(7/7.4) fio = cos i = cos <p cos(A — a) > 0
Il est à noter que le modèle d’occultation mutuelle tient compte de la contribution en flux venant du satellite
occultant car dans la plupart des observations traitées, il n’a pas été effectué de mesure de flux sur chacun des
satellites pris séparément. Ceci est en effet difficilement réalisable dans la pratique car il faut faire ces mesures
bien avant et bien après le phénomène quand les deux satellites sont suffisamment distants l’un de l’autre. Or ,en
pratique, en raison du déplacement relatif souvent trop lent (surtout dans les cas où ils bougent tous les deux dans
le même sens par rapport à Jupiter), il faut patienter bien plus d’une heure quand le phénomène lui-même ne dure
que quelques minutes.
Cependant, il serait souhaitable de le réaliser quand c’est possible, car alors, on pourrait soustraire au flux total
observé la partie due au satellite occultant et ainsi réduire le nombre de paramètres photométriques à ajuster. La
précision des résultats devrait en être notablement amélioré. La modélisation de la variation A£’(i) s’écrit alors:
AE(t) !S{t)I/F{i,e,a)iid<T
° £(0 fsB I/F(i,e.a)nd<r
Quelques observations de 1991 ont toutefois bénéficiées de mesures de flux des satellites pris séparément avant
et après l’observation. Ce sont les observations de Vasundhara (1993) faites ù l’Observatoire de Vainu Bappu en
Inde. Afin de juger de la validité des deux modélisations éffcctuécs avec ou sans contribution du satellite occultant,
j’ai réalisé l’ajustement du phénomène du 9 mars 1991 qui était une occultation de Io par Europe. De manière
inattendue, la modélisation de la chute en flux donnée par la formule (III.5) rendait celle-ci insensible à toute
variation des paramètres de surface excepté la rugosité macroscopique de Io.
Ce fait, en apparence bien étrange, peut s’expliquer si l’on revient sur l’expression de la loi de Hapke (cf.1.20).
En effet, la loi de Hapke se différencie de celle de Lommcl-Secligcr uniquement par l’adjonction d’un terme ne
dépendant que de la phase et des propriétés générales du régolithc. Dans la formule (III.5), ce terme, apparaissant
à la fois au numérateur et au dénominateur, s’élimine en première approximation puisque l’intégrale se fait sur la
surface Sn- On obtient alors l’expression suivante:
...... AEïi)
' ' ' m ISa ^H
Il ne reste alors qu’une expression analogue à celle que l’on obteindrait avec la loi de Lommel-Seeliger puisque
le terme relatif à la diffusion multiple est en général très proche de 1. On remarque donc que plus aucun paramètre
de surface n’apparaît sauf la rugosité macroscopique 9 qui intervient indirectement dans la définition de /a et hq (voir
(1.37) et (1.38)). L’effet majeur sur la courbe de lumière, produit par de petites variations du paramètre de rugosité,
ne sera pas une variation en magnitude mais plutôt une dissymétrie dans la forme de la courbe. Ce phénomène est lié
à l’effet photométrique différentiel survenant au niveau du limbe et du terminateur (voir in.3.2). Les conséquences
sont une variation du photocentre et donc de l’instant du minimum de distance (puisque l’instant du minimum de
lumière est fixé par l’observation). Les paramètres de rugosité macroscopique et de temps du minimum de distance
seront donc fortement dépendant l’un de l’autre. Ceci fournit un moyen extrêmement précieux pour déterminer la
rugosité macroscopique. C’est ainsi qu’à partir de l’observation du 9 mars 1991, la rugosité macroscopique de Io
fut ajustée à 36.6 ± 3°. Il en fut de même en ce qui concerne l’observation du 16 février 1991 où il fut trouvé que
9 = 41 ±4°.
Donc, tout se passe comme si la diffusion à la surface du satellite éclipsé se faisait suivant la loi de Lommel-
Seeliger, indépendante de toutes propriétés du régolithe de surface et particulièrement bien adaptée aux corps
sombres.
Afin de comparer l’effet sur les paramètres astrométriques obtenus pour chaque modélisation du phénomène
du 9 mars 1991, J’ai reporté dans le tableau III. 1 les résultats après ajustement ainsi que les données statistiques
relatives à la valeur moyenne x des résidus (courbe observée moins courbe théorique ajustée) et à leur dispersion
a.
AA'(km) A1*(km) ^0 x <7 A mag.
avec J2 - 431 - 1546 20h 58mn 35s 0.31 10"3 0.36 10~l 0.264
sans J2 -435 - 1557 20h 58mn 36.4s 0.78 10”3 0.63 10"1 0.474
Tableau III. 1. Comparaison des résultats astrométriques obtenus en tenant compte de la
contribution ou non du satellite occultant pour l’observation du 9 mars 1991.
On voit que les résultats obtenus sont très proches mais que cependant, si l’on ramène les indicateurs statistiques
à une même échelle, on obtient une dispersion semblable des deux modèles ajustés mais une valeur moyenne
meilleure lorsque l’on tient compte du satellite occultant (x = Ü.3110”3 contre x = 0.4410“3). La modélisation
à deux satellites permet donc un ajustement plus lin de la courbe de lumière observée grâce aux paramètres de
surface.
III.2.2 Cas des éclipses mutuelles
A la différence du modèle d’occultation mutuelle, on se place cette fois-ci dans le repère centré sur B mais dont
l’axe c pointe vers le centre du Soleil. Les coordonnées X et Y du point P ne seront donc plus définies dans le
plan tangent en O. Ainsi, tout se passe comme si un point de la surface du satellite occulté B voit une occultation
du Soleil par le satellite A. Il est de plus équivalent d’echangcr les rôles du Soleil et de la Terre d’après le principe
de réciprocité (cf.chap.I).
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Fig.III.3. Définition du repère utilisé pour une éclipse mutuelle
Pendant une éclipse mutuelle, le récepteur photométrique va mesurer la variation de flux lumineux due au
passage d’un satellite B dans la pénombre ou dans l’ombre d’un autre satellite .4. La modélisation de ce type
de phénomène nécessite la connaissance du mouvement relatif du satellite B par rapport aux cônes d’ombre et de
pénombre générés par .4.
Il faut maintenant prendre en compte la variation d’eclairement solaire dans la zone de pénombre. La variation
de lumière observée depuis la Terre à un instant t au cours de l’éclipse rapportée à la quantité de lumière réfléchie
par le satellite en dehors de toute éclipse est alors donnée par l’expression
AE(t) _ _ fSB$(\,?,r)I/F(i,e,a)nd(r
E(t) JSb I/F(i, e, oc)[idcr
avec
{£(A. y?, ;•) = 0 pour dcr située dans l’ombre pure£(A.y?,r) = 1 pour dcr située ù l’extérieur de la pénombre
f(A, y?, r) = u pour dcr située dans la pénombre
Où Sb représente la surface du satellite B limitée à la fois par le terminateur et le limbe et projetée sur le plan
perpendiculaire à la direction du Soleil. Le passage ù la chute en magnitude se fait de la même manière que dans
le cas des occultations mutuelles par la formule (III.3).
Pendant une éclipse mutuelle, depuis un point de la surface du satellite B on voit une occultation du Soleil
par le satellite .4. La quantité u peut s’exprimer comme étant le rapport de l’énergie restante à l’énergie émise
en dehors de toute occultation. Par conséquent v peut se calculer par une intégration sur la zone visible du Soleil
depuis le point considéré et en tenant compte de l’assombrissement de Limbe sur le Soleil (Allen 1963).
Les rayons des satellites utilisés dans ce modèle sont ceux issus des études de Davies et Katayama (1981).
Davantage de détails sont donnes dans (Thuillot et Morando (1990)].
Les ajustements réalisés ù l’aide de ce modèle sur des observations d’éclipses mutuelles ont montré, de la même
manière que pour les occultations mutuelles sans contribution du satellite occultant, une quasi-indépendance de
la chute en magnitude à l’égard des paramètres de surface issus de la loi de Hapkc. y compris pour la rugosité
macroscopique. Ceci se comprend parfaitement, puisqu’il la différence de la relation (III.6), la relation que l’on
obtiendrait en faisant dans (III.7) la même simplification présenterait le facteur multiplicatif supplémentaire £, lié
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à la pénombre. Si le phénomène est total, c’est-à-dire si, au moment du maximum, tout point de la surface du
satellite éclipsé se trouve soit dans l’ombre soit dans la pénombre, celle-ci neutralisera alors considérablement l’effet
photométrique différentiel (voir III.3.2).
La loi de diffusion de Lommel-Seeliger semble donc tout-à-fait appropriée à ce type d’observation. Ceci se
trouve confirmé par Vasundhara (1991) qui, à partir d’observations d’éclipses mutuelles, a montré que le meilleur
ajustement était obtenu par la loi de Lommel-Seeliger plutôt que la loi de Lambert. La chute en magnitude ne
va alors dépendre alors que de la géométrie du phénomène. Cette propriété confère aux observations d’éclipses
mutuelles une haute précision astrométrique. Le paramètre d’impact peut ainsi être déterminé avec une précision
inférieure à 20km, ce qui est environ 6 à 7 fois mieux que celle atteinte à l’aide des observations d’occultations
mutuelles.
Une remarque très importante reste à faire. Dans le cas d’éclipses mutuelles partielles, c’est-à-dire durant
lesquelles une partie de la surface reste non éclipsée, l’effet neutralisant de la pénombre est plus ou moins amoindri,
ce qui rend alors ce type de phénomènes sensibles aux variations de la rugosité macroscopique. Dans le cas de
l’éclipse mutuelle d’Europe par Ganymède le 27 août 1985, la fraction maximale de surface éclipsée était de 65%.
L’ajustement de la rugosité macroscopique d’Europe a permis d’obtenir 9 = 17.5 ± 2.5°. Un autre exemple est
donné par l’éclipse mutuelle de Io par Callisto le 29 août 1985 où 77% de la surface était éclipsée. La rugosité de
Io fut ajustée à 9 = 35 ± 3°. Les courbes de lumière de ces observations sont présentées sur les fig.III.7c.
Signalons finalement que le modèle, dans sa forme actuelle, ne prend pas en compte des configurations partic
ulières de phénomènes mutuels telles que l’observation de phénomènes très rapprochés dans le temps ou la présence
dans le diaphragme d’un ou plusieurs satellites non concerné par le phénomène observé. Je citerai en exemple le
cas de l’observation du 26 janvier 1991 se produisant près de l’opposition et où l’on a une éclipse mutuelle suivie
immédiatement d’une occultation mutuelle (fig.III.4).
12 ECL-OCC J1 - 26 Jnnv. 1W1 (Tlutlen)
U l'C (Heures)
Fig.III.4 : Cas particuliers d’observations de phénomènes mutuels: obser
vation quasi-simultance d’une éclipse et d’une occultation le 26 janvier 1991.
III.2.3 Représentation du mouvement relatif de deux satellites lors d’un
phénomène mutuel.
Dans la modélisation du mouvement rclaiit des deux satellites lors du phénomène, on peut éviter de faire
constamment appel à la théorie pour le calcul des positions relatives à tout instant. Pour cela, une modélisation de
l’arc de trajectoire |a,b], visualisé sur les lig.III.2 et III.3, du satellite A par rapport au satellite B est nécessaire.
55
Un modèle simple revient à considérer la trajectoire relative comme linéaire et uniformément accélérée du fait de
la durée relativement courte d’un phénomène (à peu près une dizaine de minutes). Cependant, les cas particuliers de
satellites se suivant (phénomènes longs pouvant durer plusieurs heures) ou de satellites au voisinage de la quadrature
(trajectoires non linéaires même sur un court laps de temps) ne sont alors pas pris en compte par un tel modèle.
C’est pourquoi, afin de pouvoir traiter tous les cas de configurations et de pouvoir obtenir de bonnes précision
par rapport à la théorie, une modélisation du mouvement relatif des deux satellites concemésà l’aide de polynômes
de Tchebychev a été éffectuée. Le polynôme de Tchebychev en x de degré n et désigné par Tn(x) est défini par:
(II1.8) Ttl(x) = cos(nArccosx)
L’équation du mouvement du centre du satellite occultant ou éclipsant de coordonnées X(t) et Y(t) est alors
donnée par:
(7/7.9)
X(t) = X0 + A\Ti(x) + ... + Xn-iTWx)
Y(t) = Yq + Y\T\(x) 4- ... + Yn-\Tn-i(x)
avec
(777.10) 2 +
t - t o
A/
où to est l’instant du minimum de distance et A t est la longueur de l’intervalle sur lequel on détermine l’arc de
trajectoire. On choisit en général At = Ih et n = 16. Les coefficients A\ et V't sont obtenus par ’Tchebychevisation”
de la théorie G5 des satellites galiléens (Arlot 1982a) à l’aide d’un formulaire standard. Une telle représentation
permet, par comparaison avec les positions directement obtenues par la théorie, une précision meilleure que le
kilomètre.
L’ajustement du modèle sur les observations se fera par une méthode classique des moindres carrés. Les
paramètres astrométriques qui seront ajustés seront le temps du minimum de distance t0 et le paramètre d’impact
7 = yA'Uo)- + V'(i’o)-. C’est-à-dire que, dans une première approximation, on fera subir à l’arc de trajectoire
[a,b] un déplacement parallèlement à lui-mcme. A l’aide des variations AA'(O et AV'(/) obtenues par ajustement
des coordonnées, on obtiendra alors un nouvel arc de trajectoire sur lequel la chronologie aura changé d’une quantité
St0 et qui sera alors défini de la manière suivante:
f A''(/)= A'(/) + AA’(f)
(777.11) l V'(/)= )"(/) +AV'(0
[ = /« +
Les variations A''(/n + <M-o) - A'Un) ci V 'Uo + btn) - V’(/o) exprimerons le décalage en longitude et en latitude
par rapport à la prédiction. Ces écarts seront appelés O-P, comme observé moins prédit. Les résidus classiques,
appelés encore O-C (observé moins calculé), correspondrons au décalage en position à l’instant observé t0 + 6t0.
Ils sont obtenus comme indiqué sur la lig.111.5. Le vecteur résidu PP()(/n + M()) a pour composante, dans le cas
d’une occultation mutuelle, les résidus en ascension droite A(Aa) = A''(*o + Mo) - X(to + 6t0) et en déclinaison
A( Aa cos 6 ) = V ,(/n -1- Mo ) — ) (to + Mo ).
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Fig.III. 5. Définition du résidu O-C (observé-calculé) après ajustement
III.2.4 Corrections dues à l’aberration de la lumière
Les mouvements relatifs des satellites qui sont modélisés par la représentation de Tchebychev sont affectés
de corrections d’aberration. Les corrections d’aberration pour les occultations mutuelles sont semblables à celles
utilisées dans la réduction d’autres observations astrométriques telles que les observations photographiques.
On calcule tout-d’abord, à partir des éphémérides, les positions relatives de Jupiter et de ses satellites à l’instant
t (en échelle de temps dynamique) d’observation. Ensuite, on calcule les mêmes positions pour cet instant mais
corrigées du retard du au trajet de la lumière pour venir jusqu’à la Terre pour chacun de ces objets. On pose ST(t),
SJ(t) les vecteurs positions heliocentriques de la Terre et de Jupiter et comme étant le centre du satellite i.
JMi(t) représente alors le vecteur position jovicentrique du satellite i issu des éphémérides. Il nous faut alors
calculer les vecteurs ST{t), SJ{t - r,:) et J .U, ( t - r,:) où r,- est le temps mis par la lumière pour voyager du
satellite jusqu’à la Terre. Les vecteurs TMi à partir desquels est déduit le vecteur MBMA utilisé dans le calcul de
l’arc de trajectoire de Tchebychev sont définis pan
(717.12) TM, = SJ(t - ri) + J Mi [t - r,) - ST(t) i = A, B
En ce qui concerne les éclipses mutuelles, ces corrections sont différentes. Selon Arlot (1986), on calcule
d’abord les positions à la date t' — t - rB d’émission du signal depuis le satellite éclipsé dans l’échelle de temps
dynamique. Ensuite, on peut considérer que pour un observateur situé sur le satellite éclipsé, une éclipse mutuelle
représente une occultation du Soleil par le satellite éclipsant. La formule (III.9) pour i = .4 peut ainsi être appliquée
à cet observateur en remplaçant t par T par \lB et r, par rAB où rAB est le temps mis par la lumière pour
voyager d’un satellite à un autre. Le vecteur .\[bMa utilisé dans la représentation de Tchebychev est donc défini
par:
(7/7.13) MBMA = SJ(t - TD - rAÜ) + ./MA{t - 7-0 - tad) - SMB(t - TD)
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III.3 Réduction et Observation des phénomènes mutuels
III.3.1 Intérêt du modèle dans la réduction des courbes de lumières de
phénomènes mutuels
L’intérêt de modéliser le comportement diffusant des surfaces des satellites galiléens lors de la réduction de
courbes de lumières de phénomènes mutuels est de chercher à séparer les effets conjoints de l’astrométrie et de
la photométrie dans la forme et la profondeur de la courbe de lumière. Cette décorrélation une fois réalisée
devrait mener à la connaissance précise de l’astrométrie du phénomène, c’est-à-dire la connaissance des positions
respectives des satellites à tout instant du phénomène étudié.
Mais les fortes corrélations existant entre les différents paramètres rendent difficile l’obtention d’une solution
unique. En effet, les effets de chacun des paramètres sur la forme de la courbe de lumière se recoupent de la
manière suivante:
- La chute en magnitude est déterminé à la fois par le paramètre d’impact et les paramètres de surface.
- La durée du phénomène dépend uniquement du paramètre d’impact.
- L’instant du minimum de distance se détermine à partir de l’instant du minimum de lumière et du décalage du
photocentre dépendant non seulement des paramètres de surface mais aussi du paramètre d’impact.
- Les instants de début et de fin de phénomène dépendent du paramètre d’impact et de l’instant du minimum de
distance.
Avant de tenter de réduire ces corrélations, par une meilleure connaissance de l’effet de chacun sur la forme
d’une courbe de lumière, il convient tout d’abord de faire un choix approprié de la loi de diffusion à utiliser. Comme
je l’ai montré dans le premier chapitre, certaines lois de diffusion conviennent mieux que d’autres. La formule
obtenue au chapitre II (11.29) du décalage du photocentre par rapport au centre géométrique, bien que non exacte
dans le cas de la détermination du minimum de lumière d’un phénomène mutuel (puisqu’il faut alors considérer
uniquement la zone de surface occultée), en constitue cependant une très bonne approximation si on la compare
à une approximation analytique faite par Aksnes et al. (1986). On verra d’ailleurs par la suite que l’expression
d’Aksnes et al. devient fausse dans le cas de phénomènes annulaires.
A partir de la formule (11.29), on constate donc que la présence d’une phase sur le satellite induira une dissymétrie
dans la forme de la courbe de lumière amplifiée par l’assombrissement de limbe k. D’autre part, le coefficient
1 2k + 1
-(— -), pour k variant entre 0.5 et 1.0, varie entre 1/3 et 3/8 . Ceci signifie que de grandes différences ne
2* ik ~f“ L
peuvent exister directement dans la détermination du temps du minimum de lumière si l’on utilise des modèles de
diffusion variés tels que ceux décrits dans le premier chapitre. Mais alors pourquoi utiliser une loi de diffusion
plutôt qu’une autre?
En réalité, l’importance de la loi de diffusion se manifeste lors de la détermination du paramètre d’impact
(distance minimum entre les ccnircs géométriques des satellites). Bien qu’il puisse être obtenu par la seule donnée
de la durée du phénomène, la dépendance de celle-ci à l’égard du paramètre d’impact est en fait si faible qu’elle
donnerait une précision médiocre. Une contrainte supplémentaire réside dans la donnée de la chute en magnitude
observée.
Celle-ci dépend non seulement des positions relatives des deux satellites mais aussi des caractéristiques pho
tométriques des surfaces visibles lors du phénomène. Ainsi une surestimation des propriétés photométriques d’un
satellite donnera une sous-estimation ou une surestimation du paramètre d’impact suivant que le satellite en question
est le satellite occultant ou le satellite occulté.
Il faut donc un modèle de diffusion qui puisse s’ajuster à chaque surface traitée. C’est le cas de la loi de
Minnacrt (1.18) mais surtout de la loi de Hapkc (cf.1.40) qui de plus permet une interprétation physique des résultats
58
obtenus. Le modèle principalement utilisé dans ce travail a donc été celui de Hapke. L’ajustement de ce modèle
ainsi que du modèle astrométrique a été éffectué par une méthode classique des moindres carrés.
Dans la pratique, l’ajustement d’une courbe de lumière se fait à l’aide d’une seule variable à la fois en commen
çant par les variables astrométriques. Celles-ci permettent alors un ajustement grossier de la chute en magnitude,
de l’instant du minimum de distance ainsi que les instants de début et fin de phénomène. On affine ensuite cette
première détermination par l’ajustement des paramètres de surface initialisés à des valeurs proches de leurs valeurs
finales, basées notamment sur les données du tableau 1.4. On assure la convergence du processus par la minimisa
tion simultanée, sur chaque paramètre, de la moyenne des résidus obtenus (écarts en chaque point de mesure entre
valeur observée et valeur calculée) ainsi que les variations de celle-ci, obtenues pour de petites variations de chacun
des paramètres. Ce sont ces petites variations finales qui donneront la précision obtenue sur chaque paramètre.
Dans le cas des éclipses mutuelles, compte-tenu de ce qui a été évoqué au paragraphe Iïï.2.2, l’ajustement est
grandement facilité puisque seuls les paramètres astrométriques auront un rôle à jouer dans la forme et l’amplitude
de la courbe de lumière. Le paramètre d’impact sera alors contraint à la fois par la durée du phénomène et la chute
en magnitude. La double contrainte agissant sur le paramètre d’impact, durée du phénomène et chute en magnitude,
alliée à l’absence de corrélations avec les paramètres de surface conférera à la détermination du paramètre d’impact
une précision exceptionnelle.
Pour les occultations mutuelles, il est nécessaire d’affecter des contraintes supplémentaires aux paramètres de
Hapke en cherchant à mieux connaître les effets spécifiques de ceux-ci sur la forme d’une courbe de lumière.
III.3.2 Méthode d’obtention des paramètres de Hapke
Différentes combinaisons des paramètres de la loi de Hapke peuvent donner des courbes de lumières synthétiques
semblables. Ainsi, pour obtenir un ajustement correct il faut à la fois tenir compte des caractéristiques de surface
connues de chacun des satellites, présentées dans le chapitre 1, et aussi mieux connaître l’effet des paramètres de
Hapke sur la forme de la courbe de lumière.
Dans ce but, j’ai tracé sur la fig.III.6b les indicatrices de diffusion de lo. Pour simplifier, on se place au niveau
de l’équateur, c’est-à-dire que, si l’on reprend les notations du chapitre I (voir 1.1), on a $ = 0 et a = i - e.
L’indicatrice de diffusion sera alors la représentation graphique en coordonnées polaires, pour une incidence i donnée
et en fonction de l’angle de phase a, de la réflectance bidirectionelle r(i,a) donnée par:
(7/7.14) r(i, u ) = — (/. i — oc, oc) cos {i — a)
F
I/F est calculé à partir de l’expression de Hapke (voir (1.40). Les tracés ont été obtenus pour deux incidences,
0° et 60°. L’angle polaire est l’angle d’incidence i pris à partir de l’axe vertical et le rayon vecteur est r(i, oc).
Cette réflectance bidirectionnelle est normalisée à la valeur obtenue à l’incidence considérée et à phase nulle pour
les paramètres nominaux donnés dans le tableau III.6.
L’interprétation de ces courbes se fait de la manière suivante. Deux points A et B de la surface observée
se trouvent à la même incidence i comme indiqué sur la fig.III.6a. L’angle de phase a, qui est l’angle entre la
direction d’observation et la direction d’incidence s’y trouve représenté aussi. Le point C est le point de la surface
où l’incidence est nulle. Les conligurations d’observation ainsi définies par (a) et (b) peuvent alors être reportés sur
les indicatrices de diffusion où l’on a suppose un angle de phase de 10°. A partir de ces courbes, il est possible de
suivre l’évolution de la diffusion en fonction de l’incidence et de l’angle de phase. Dans le but d’étudier l’effet de
chaque paramètre de Hapke sur la réflectance de la surface, de petites variations ont été appliquées à ces paramètres.
Les tracés en traits pleins correspondent à la diffusion obtenue avec les valeurs nominales des paramètres de Hapke,
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tandis que les tracés à l’aide d’étoiles représentent les indicatrices obtenues en faisant varier successivement chacun
des paramètres.
Soleil
vue depuis l’observateur
Fig.III. 6a. Configurations d’observation de zones près du limbe et du terminateur pour
une même incidence
Sachant que, durant un phénomène mutuel, la forme de la courbe en début et en fin de phénomène dépend
essentiellement du comportement photométrique des zones de surface se trouvant au voisinage du limbe ou du
terminateur ( régions A et B), et que, près du maximum du phénomène, ce sont surtout les zones présentant de
faibles incidences (région C), on peut en tirer les conclusions générales suivantes:
La forme (plus ou moins grande dissymétrie) et l’amplitude de la chute en magnitude d’une courbe de lumière
dépendront principalement, à paramètre d’impact identique, des paramètres w0, g et 9. Les paramètres d’opposition
ne joueront qu’un rôle secondaire sauf dans certaines conditions. Détaillons l’effet de chacun de ces paramètres.
• Albédo simple diffusion et coefficient de rétrodiffusion
De petites variations des paramètres d’albédo simple diffusion ü>o et de rétrodiffusion g ont un effet similaire sur
la forme de la courbe de lumière. C’est-à-dire qu’une diminution de chacun d’entre-eux entraînera une diminution
relative de la lumière diffusée, dans des proportions identiques en tout point de la surface. L’effet intégré sur
l’amplitude de la courbe de lumière consistera donc en une variation plus forte au niveau du maximum de chute
en magnitude qu’en début et fin de phénomène (surfaces concernées plus importantes). D’autre part, cet effet est
d’autant plus sensible que la phase est grande, du moins dans la gamme d’angles de phase considérée. A des phase
situées au-delà de 40°, il devient négligeable.
• Rugosité macroscopique
L’un des paramètres les plus intéressants est sans doute le paramètre de rugosité macroscopique 9. On peut
constater qu’une diminution de celui-ci provoque un surcroît de brillance en provenance des régions centrales de
la surface alors qu’au contraire, on assiste à une absence de variation près du terminateur et à une diminution de
brillance près du limbe. On retrouve là l’effet d’assombrissement du limbe lorsque la surface est rendue plus lisse.
Les conséquences sur la courbe de lumière sont très importantes, puisqu’on aura à la fois une forte augmentation
de la chute en magnitude près du maximum de phénomène et une variation beaucoup plus faible et différenciée au
niveau des ”épaules” de la courbe (zones de la courbe situées en début et fin de phénomène). Ceci entraînera une
Effet de l'albédo simple diffusion Effet du coefficient de rétrodiffusion
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Effet de la largeur d'opposition
Fig.III.6b: Indicatrices de diffusion de Io en coordonnées polaires. L’angle
polaire est l’angle d’incidence i pris à partir de l’axe vertical et le rayon vecteur
est la réflectance bidirectionelle normalisée r(z, a)/r(i, 0).
dissymétrie dans la forme de la courbe de lumière, cet effet s’amplifiant avec la phase. Remarquons que, à très
grande phase (~ 60°), les régions situées sur le terminateur deviennent très brillantes.
• Paramètres d'opposition
Les paramètres liés à l’effet d’opposition, SO et h, ont un rôle mineur. L’effet de 50 est indentique à celui de
et g mais est beaucoup plus faible, surtout dès que la phase devient supérieure à 2 ou 3°. Le domaine d’éfficacité
de h se situe à des phases de l’ordre de 5° mais son effet est négligeable. C’est pourquoi on n’en tiendra pas
compte dans rajustement.
Jusqu’à présent, les méthodes classiques de détermination des paramètres de Hapke étaient basées sur des
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mesures, réparties sur une large gamme d’angles de phase, de brillances de disques intégrés (exigeant donc des
mesures terrestres ainsi que des mesures spatiales). Ceci permet d’accéder aux valeurs des paramètres compte-tenu
de leur effet différencié avec la phase. Ainsi, les observations à grands angles de phase permettent de contraindre
le paramètre de rugosité macroscopique comme on l’a vu précédemment
La méthode présente, basée sur l’ajustement de courbes de lumière de phénomènes mutuels, peut donc apparaître
comme inéfficace puisque basée à chaque fois sur l’ajustement de l’ensemble des paramètres sur une mesure par
phase. Cependant, comme on vient de le voir, chaque paramètre a un effet plus ou moins spécifique sur la forme
de la courbe de lumière. De plus, on a déjà pu constater que lors d’éclipses mutuelles partielles ou d’occultations
mutuelles (cf. m.2.1 et III.2.2), dont on a éliminé la composante provenant du satellite occultant, seul, le paramètre
de rugosité macroscopique avait un effet. Ces courbes-là peuvent donc être très utiles dans la détermination préalable
de ce paramètre. A partir de la donnée de la rugosité macroscopique pour chaque satellite, on peut alors procéder
à l’ajustement d’une courbe de lumière quelconque uniquement à l’aide des paramètres ü0 et g. L’albédo simple
diffusion étant, de manière générale, mieux connu que le coefficient de rétrodiffusion, il sera alors possible de
déterminer celui-ci facilement. Lorsque ces trois principaux paramètres sont alors déterminés, on peut trouver 50 si
l’on dispose d’observations à très petites phases. Evidemment, plus les observations disponibles sont nombreuses
et de bonne qualité (peu bruitées et bien calibrées en magnitude), plus la détermination des paramètres de surface
(20 au total) de l’ensemble des satellites sera précise.
III.3.3 Observations
a) Présentation générale
J’ai appliqué le modèle photométrique-astrométrique précédemment décrit à l’analyse d’observations de courbes
de lumières d’occultations mutuelles de 1973,1979, 1985 et 1991. Le tableau III.2 donne la liste des lieux où ont
été éffectuées les observations de même que les renseignements relatifs au matériel utilisé et à la longueur d’onde
de travail.
La plupart des observations sont faites de manière classique à l’aide d’un photomètre. Seulement l’un des
inconvénients majeurs de cette méthode est la difficulté à réaliser une photométrie de précision du phénomène. En
effet, l’amplitude d’un phénomène mutuel ne peut être mesurée de façon crédible que si toutes les conditions favor
ables sont réunies: il faut un beau temps stable, une configuration de satellites favorable et de bonnes calibrations.
L’objectif idéal serait d’atteindre une précision en magnitude de l’ordre du centième, ce qui n’est en général pas
le cas. A l’heure actuelle, la précision est plutôt de l’ordre de 0.1 mag. ce qui correspond à une incertitude sur le
paramètre d’impact de l’orde de 100 à 150 km.
De plus, lors d’une observation, la mesure du fond de ciel est indispensable car il peut arriver qu’il ne soit pas
régulier tout au long de l’observation. Les causes en sont multiples, ce peut être la proximité de Jupiter ou de la
Lune éventuellement, le crépuscule ou les figures de diffraction du support du miroir secondaire. Une nouvelle
technique d’observation récemment apparue devrait palier ce genre d’inconvénients. C’est la photométrie CCD
(Colas 1991, Berthier 1991). Elle devrait permettre une meilleure précision photométrique ainsi que la possibilité
d’observer des phénomènes inobservables avec la technique classique d’observation photoélectrique comme par
exemple les phénomènes proches du limbe de Jupiter ou même des phénomènes en plein jour à l’aide d’un filtre
infrarouge. Cependant, dans les essais réalisés en 1991, les temps d’intégration nécéssairc à l’acquisition des images
CCD, de 2 à 3 secondes, ne permettaient pas une aussi bonne résolution temporelle qu’en photométrie classique.
Cette technique a été utilisée au Pic du Midi dans les observations des phénomènes de 1991. Afin de tenir compte
de ces imprécisions qui peuvent être plus ou moins grandes d’un observateur à un autre, un paramètre d’échelle a
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été introduit dans le modèle. Celui-ci permet aussi de rendre possible l’ajustement de phénomènes avec un satellite
non concerné dans le diaphragme. Dans ces cas-là, la détermination du paramètre d’impact est fortement imprécise.
Un autre point important de l’observation d’un phénomène mutuel est sa datation puisque, en plus de la mesure
de la chute en magnitude, l’autre donnée importante de l’observation est la détermination de l’instant du minimum
de distance à partir de l’instant du minimum de lumière. Toutes les courbes ont été obtenues en Temps Universel
(UT) avec un calage, en général, assuré à mieux de 0.2s, ce qui laisse espérer une précision de l’ordre de la seconde
de temps dans la détermination du temps du minimum de distance, ce qui, en longitude, représente 20 à 40km selon
les satellites.
Symbole Observatoire Diamètre (cm) Filtre ou À (^m)
BAR Barcelone (Espagne) 41 V
BRA Brasopolis (Brésil) 60 V
BOR Bordeaux (France) 62 V
CAT Catane (Italie) 91 V
CER Cerga-OCA (France) 150 V
ESO La Silla (Chili) 50 B et V
GAR Garching (Allemagne)
GRA Grenade (Espagne) 60 V
KAK Kakuda (Japon) 15 V
MAR Maryland (USA) 15 V
MEU Meudon (France) 100 V
NIB Cerga-OCA 40 B (0.44)
NIR Cerga-OCA 40 R(0.64)
OHP OHP (France) 80 V
PAR Paris (France) 38 V
PDM Pic du midi (France) 100 0.8
TER Teramo (Italie) 40 V
TIM Timisoara (Roumanie) 30 V
VAS Vainu Bappu (Inde) 102 I
Tableau III.2. Siics d’observation et récepteurs utilises.
b) Les observations de 1985
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En 1985, les circonstances étaient tout-à-fait favorables à l’observation d’un grand nombre de phénomènes
mutuels du fait que le Soleil et Jupiter étaient alors en opposition. Cependant, la déclinaison négative de Jupiter
a favorisé les observatoires de l’hémisphère sud où de très bonnes courbes ont pu être obtenues à l’ESO et au
Brésil. Les observations considérées de 1985 se composent de 54 courbes de lumière dont 14 éclipses et 23
occultations représentant 41 phénomènes différents observés. La plupart d’entre-elles l’ont été dans le visible (filtre
V). Quelques-unes ont été enregistrées à travers le filtre B. Les résultats sont présentés dans le tableau m.3a en ce
qui concerne les occultations mutuelles et dans le tableau ru.3b pour les éclipses mutuelles.
Les trois premières colonnes se réfèrent au type de phénomène étudié, à sa date et au lieu de l’observation.
La colonne IV indique les résidus en kilomètres (O-P) obtenus sur les temps du minimum de distance et sur les
paramètres d’impacts. L’équateur de référence est celui de la date. La colonne V donne une comparaison entre la
correction de photocentre déduite du modèle et celle calculée à partir du formulaire d’Aksnes et al.(1986). Enfin,
les colonnes VI et VII donnent, en degrés, l’angle de phase ainsi que les longitudes des méridiens centraux des
satellites A (occultant/éclipsant) et B (occulté/éclipsé).
c) Les observations de 1991
Bien que la conjonction Jupiter-Soleil était mal située (en juin-août au moment du maximum de possibilités de
phénomènes mutuels), la période novembre 1990-mai 1991 fut très favorable. En raison de la déclinaison de Jupiter
positive, les observatoires de l’hémisphère nord furent alors favorisés.
Ce sont essentiellement des occultations de Io par Europe. Ce fut donc une période tout-à-fait propice à l’étude
du volcanisme de Io grâce aux observations infrarouge de ces phénomènes, mais j’y reviendrai plus en détail dans
le chapitre suivant.
Les 35 observations d’occultations mutuelles sont reportées dans le tableau m.4. A signaler, par rapport à ce
qui es indiqué dans le tableau III.2 que l’observation du 22 janvier 1991 (VAS) a été faite à l’aide d’un filtre R
d) Les observations de 1973 et 1979
Ne disposant pas des courbes de lumière elles-mêmes, il n’a pas été possible d’ajuster ces observations à l’aide
du modèle. Cependant, à travers les publications d’Aksnes et Franklin (1976) pour les observations de 1973 (AKS)
et d’Arlot et al. (1981) pour les observations de 1979, il a été possible d’appliquer le modèle à partir de la
connaissance du temps du minimum de lumière mesuré et de la chute en magnitude observée. Pour cela, j’ai
utilisé les paramètres de Hapke déterminés à l’aide des observations de 1985 et 1991 et j’ai fait varier le paramètre
d’impact jusqu’à l’obtention d’un chute en magnitude conforme à celle observée.
Par ailleurs, 1979 fut une année défavorable aux phénomènes mutuels du fait de la conjonction Jupiter-Soleil et
très peu de phénomènes furent observés comparativement à 1973. Les résultats sont présentés dans le tableau m.5.
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PHEMU DATE OBS
midtime
(km)
0-P
par.imp.
(km)
PHOTO
midtime-
obs.
.CORREC.
-midlight
pred.
PHASE
(deg.)
MERID
Sat .A
.CENT.
Sat .B
204 29 5 85 BRA 55.651 -251.762 67.6 14.9 10.67 255.7 343.5
204 30 5 85 ESO 77.147 110.315 -46.0 -37.1 10.59 24.2 10.8
302 3 6 85 ESO 127.780 -65.925 6.1 6.2 10.32 155.4 54.9
301 3 6 85 ESO 11.044 249.579 8.2 6.8 10.31 163.8 73.7
302 10 6 85 ESO 71.627 106.493 3.0 5.8 9.66 154.2 57.8
104 16 6 85 BRA -4.490 -116.330 5.1 4.5 8.99 140.3 11.9
304 17 6 85 GRA -94.356 106.924 10.7 9.5 8.89 128.9 31.3
302 8 7 85 TER 160.142 -9.970 1.7 3.9 5.48 150.2 69.1
403 12 7 85 TER 122.441 -39.844 7.4 6.8 4.87 211.5 306.4
302 16 7 85 TER 21.774 -84.458 1.7 3.1 4.11 149.4 72.0
104 19 7 85 ESO 169.750 43.606 -7.7 -6.5 3.47 20.0 6.6
103 20 7 85 OHP -101.807 -118.342 1.9 2.0 3.27 211.6 354.6
302 23 7 85 BRA- -93.907 -93.421 1.1 2.2 2.66 148.6 75.0
302 30 7 85 BRA 46.389 -74.519 2.9 1.0 1.15 148.0 78.1
103 3 8 85 ESO -221.422 35.754 0.0 0.2 0.30 222.7 350.9
302 27 8 85 CAT -51.375 -180.190 -5.2 -6.0 -4.87 146.5 92.6
302 3 9 85 CAT -274.270 10.344 -9.0 -8.5 -6.19 146.6 97.5
102 6 9 85 CAT 153.056 -39.251 -19.5 -15.1 -6.70 65.0 36.6
103 7 9 85 CAT 7.189 184.298 -6.5 -5.2 -6.87 257.8 343.0
102 14 9 85 ESO 7.066 -79.062 -12.2 -9.3 -7.84 77.3 40.4
102 21 9 85 ESO 63.794 -126.067 -7.9 -7.0 -8.82 85.2 41.9
103 22 9 85 ESO 72.407 -44.914 -20.0 -17.3 -8.95 284.6 342.4
102 4 12 85 CER -213.331 86.648 -6.5 -3.7 -9.78 131.0 34.5
Tableau III.3a: Occultations mutuelles de 1985
PHEMU DATE OBS O
midt ime
(km)
-P
par.imp.
(km)
PHOTO
midtime-
obs.
.CORREC.
-midlight
pred.
PHASE
(deg.)
MERID
Sat .A
.CENT.
Sat. B
3E2 27 8 85 P DM 59.461 41.643 6.1 6.5 -4.88 151.5 102.8
3E2 27 8 85 OHP 58.745 46.361 6.2 6.5 -4.88 151.5 102.8
3E2 29 8 85 ESO -143.937 131.982 -26.5 -28.3 -5.12 208.8 218.2
4E1 29 8 85 ESO -113.339 21.846 4.0 3.6 -5.12 175.2 79.9
1E3 31 8 85 BAR 135.797 121.315 8.2 5.8 -5.63 265.6 348.3
1E2 7 9 85 CAT 215.949 43.347 10.4 10.3 -6.71 87.6 47.9
1E3 7 9 85 OHP -18.868 -0.199 9.5 11.9 -6.88 281.6 348.9
1E3 7 9 85 CAT -30.703 -40.361 9.2 11.9 -6.88 281.6 348.9
1E3 7 9 85 ESO -37.534 -13.471 7.1 11.9 -6.88 281.6 348.9
1E2 14 9 85 ESO 89.959 -90.874 8.2 9.1 -7.84 96.9 50.2
1E2 21 9 85 ESO 86.437 -98.673 6.0 8.3 -8.83 104.3 51.4
1E2 24 9 85 OHP 83.528 -66.152 7.9 8.0 -9.26 107.5 51.8
3E4 25 9 85 ESO -44.692 220.996 11.3 11.5 -9.28 137.2 41.0
3E1 26 9 85 ESO -57.493 230.122 3.1 4.3 -9.42 187.3 32.9
1E2 16 10 85 BRA 56.909 1.312 5.6 7.1 10.98 123.1 51.7
1E2 26 10 85 MEU 61.570 -99.132 10.1 6.6 11.29 129.3 50.5
2E1 28 10 85 ESO -159.565 26.467 3.9 4.6 11.31 182.1 33.6
3E1 31 10 85 CAT -51.956 -50.123 -52.0 7.2 11.32 176.9 74.3
3E2 14 12 85 TER 34.678 296.767 -0.3 4.7 -8.86 220.8 327.5
3E2 14 12 85 CER -23.608 480.170 0.1 4.7 -8.86 220.8 327.5
Tableau III.3b: Eclipses mutuelles de 1985
DATE
11 90
11 90
12 90
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
1 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
2 91
3 91
3 91
3 91
3 91
3 91
3 91
5 91
6 91
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OBS. O-P PHOTO.CORREC. PHASE
midtime par.imp. midtime-midlight (deg.)
(km) (km) obs. pred.
P DM 354.264 74.996 9.6 9.5 10.73
OHP 423.015 -75.707 15.4 13.1 10.46
T IM 51.846 65.930 71.6 14.7 6.67
MAR -383.215 183.871 -36.0 -25.7 5.60
ESO -392.259 -26.770 -28.9 -26.5 5.60
P DM -4.936 -92.291 103.3 14.2 5.44
GAR 297.763 100.464 14.0 11.5 4.91
ESO 53.871 -72.156 121.6 13.4 4.10
CAT 390.418 195.994 6.4 5.8 3.53
ESO 341.169 207.692 6.1 5.7 3.53
ESO 370.250 281.624 3.9 2.8 2.08
VAS 390.873 219.281 2.4 1.7 1.33
NIB 339.054 97.526 4.6 1.7 1.33
MAR 288.303 97.703 -4.5 0.7 0.58
KAK 237.460 27.636 -2.0 -1.0 -0.96
PAR 316.551 122.547 -1.6 -1.7 -1.71
KAK 318.569 163.330 -2.5 -2.4 -2.45
ESO 347.416 102.137 -16.5 -2.9 -3.17
NIB 347.416 134.130 -15.1 -2.9 -3.17
NIR 334.149 110.374 -16.6 -2.9 -3.17
PDM 289.040 114.492 -16.4 -2.9 -3.17
VAS 287.777 113.226 -11.9 -3.4 -3.88
ESO 385.332 131.458 -3.9 -3.9 -4.56
PDM 359.438 117.859 -5.4 -3.9 -4.56
PDM 68.947 -179.840 71.4 66.9 -4.73
VAS 349.451 94.011 -5.8 -4.3 -5.22
MAR 315.191 31.316 -13.7 -4.7 -5.86
CAT 285.783 -1.286 -6.0 -5.3 -7.55
PAR 318.160 -0.054 -6.4 -5.3 -7.55
VAS 309.628 2.141 -5.0 -5.3 -7.55
BRA 324.248 -26.648 -5.7 -5.2 -8.50
VAS 264.542 -43.468 -5.8 -4.6 -9.63
MAR 187.342 59.711 -1.0 -3.9 -9.92
BRA 119.614 35.873 -3.9 -3.4 -9.75
OHP 164.031 93.462 -3.5 -2.8 -6.74
Tableau III.4 : Phénomènes mutuels de 1991
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PHEMU DATE OBS. l
midtime
(km)
D-P
par.imp.
(km)
PHOTO
midtime-
obs.
.CORREC.
-midlight
pred.
PHASE
(deg.)
MERID.CENT.
Sat.A Sat.B
102 10 6 73 AKS 92 .483 -33 .170 3 .9 3.5 9.07 233 .9 331 .8
102 17 6 73 AKS 25 .663 51 .163 4 .6 3.6 8.15 236 .5 330 .6
102 24 6 73 AKS 132 .278 129 .233 3 .2 3.4 7.08 239 .2 329 .5
102 28 6 73 AKS -2 .183 360 .533 3 .8 3.2 6.49 240 .5 329 .0
102 8 7 73 AKS 82 .009 130 .734 1 .9 2.4 4.54 244 .4 327 .5
102 12 7 73 AKS 49 .434 167 .660 1 .8 2.1 3.85 245 .7 327,.1
102 19 7 73 AKS 49 .722 67 .680 1 .0 1.4 2.39 248,.4 326,.2
102 22 7 73 AKS 39 .708 172,.493 1 .3 1.0 1.64 249,.8 325,.8
102 26 7 73 AKS 37,.191 207,.455 0 .0 0.5 0.89 251,.1 325,,4
102 2 8 73 AKS 54,.146 209,.082 0 .0 -0.4 -0.67 254,.0 324,.7
102 13 8 73 AKS 102,.159 228..635 -1 .2 -2.0 -2.92 258,.6 323.,7
102 16 8 73 AKS 70,.821 200., 649 -1 .3 -2.6 -3.65 260..2 323., 4
102 20 8 73 AKS 92.,621 184.,930 -1 .3 -3.2 -4.36 261.,9 323. 2
102 27 8 73 AKS 71.,077 145.,544 -2 .1 -4.5 -5.71 265.,6 322.,8
102 3 9 73 AKS 96.,377 194. 708 -3,.1 -6.1 -6.94 269.,7 322. 5
102 6 9 73 AKS 121. 094 281. 438 8,.0 -6.9 -7.51 271.,9 322. 4
102 10 9 73 AKS 112. 957 383. 822 -3,.6 -8.0 -8.04 274 . 4 322. 5
102 21 9 73 AKS 83. 286 107. 386 -4 .,7 -12.5 -9.40 283. 5 323. 3
102 24 9 73 AKS 40. 122 115. 874 -7..0 -15.3 -9.77 287. 6 324. 0
102 28 9 73 AKS 105. 254 53. 402 -11.,9 -19.6 •10.11 292. 4 325. 1
302 1 10 73 AKS 30. 290 39. 600 -15.,1 -13.0 10.36 223. 6 263. 7
201 21 12 73 AKS -75. 655 96. 849 -3. 7 -3.1 -7.65 161. 1 36. 0
PHEMU DATE OBS . O-
midtime
(km)
-P
par.imp.
(km)
PHOTO
midtime-
obs.
.CORREC.
-midlight
pred.
PHASE
(deg.)
MERID,
Sat .A
.CENT.
Sat.B
203 14 1 79 BOR 1.951 -1.067 5.0 5.1 2.07 69.5 40.9
203 28 1 79 ESO 17.470 76.791 55.0 5.8 -0.81 343.9 354.1
102 1 10 79 BOR -48.476 60.667 4.6 4.2 6.46 111.9 39.5
Tableau III.5: Phénomènes mutuels de 1973 et 1979
Sur les fig.III.7a, III.7b et III.7c sont présentées quelques courbes de lumières observée d’occultations mutuelles
de 1991 et d’éclipses mutuelles de 1985 ainsi que les courbes ajustées correspondantes. On remarque la présence
sur certaines courbes, près du maximum de phénomène, de paliers. Ces phénomènes tout-à-fait particuliers sont
d’un grand intérêt astrométrique. La prédiction de telles formes de courbes de lumières avait pu être faite à partir
du modèle (Thuillot et Descamps 1990). J’y reviendrai plus en détail dans le paragraphe suivant (voir III.3.4.b).
Les éclipses partielles déjà évoquées au paragraphe III.2.2 y sont présentées. On peut noter l’excellente qualité des
observations d’éclipses totales par rapport aux observations d’occultations mutuelles. J’y ai reporté également, pour
l’éclipse de Callisto par Ganymède du 25 septembre 1985, la courbe de lumière ajustée à l’aide de la loi de Hapke
(ou la loi de Lommel-Seeliger, cf.III.2.2) et, pour les mêmes paramètres astrométriqués, la courbe obtenue avec la
loi de diffusion de Lambert. On constate non seulement l’importante différence en magnitude entre les deux courbes
modèles mais aussi une dissymétrie provoquée par le très fort assombrissement de limbe dû à la diffusion du type
Lambert (k=l pour la loi de Lambert alors que k=0.5 pour la loi de Lommel-Seeliger, voir I.2.2.C). L’éclipse se
terminant par le limbe, la dissymétrie est apparente en fin de phénomène où la remontée est plus lente qu’au niveau
du terminateur où la variation de brillance est très faible. Les conséquences de celle-ci sont un décalage, pour les
temps de milieu de phénomène, de l’ordre d’une dizaine de secondes, soit 120km dans le cas de ce phénomène.
Le choix d’un modèle approprié de loi de diffusion trouve Iù son entière justification.
MagnitudesMagnitudesMagnitu
J2 LH.V- JJ - l J Nov.lV/U il iv ou imuij J2 OCC J3 - 20 Nov. 1991 (OHP)
G 7
UTC (Heures)
)2 OCC ]3 - 25 Déc. 1990 (Timisoara)
UTC (Heures)
UTC (Heures)
J2 OCC J3 - 2 Janv. 1991 (Pic du midi)
UTC (Heures)
J2ÜCC |I - 13 Fév. IW1 (Nicc-K)
UTC (Heures)
Fig.III.7a : Courbes de lumières de 1991. La courbe reperce par des croix
est la courbe observée. La courbe en iraiLs pleins est la courbe ajustée issue
du modèle.
MagnitudesMagnitudesagnitudes
J2 OCC J1 13 Fév. 1W (Pic du midi) 12 OCC )1 - 2 Fév. 1991 (Kakuda)
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J20CCJ1 -5 Fév. 1991 (Paris) a3 OCC 14 - 21 Fcv. 1991 (Pic du midi)
UTC (Heures)
20.28 20.J 20 J2 70..J4 20 JB
UTC (I leures)
Fig.III.7h : (suite)
MagnitudesMagnitudesa it
]3 ECL J4 - 25 Sept. 1985 (ESO) J3 ECL J4 - 25 Sept .1985 (ESO)
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J3 ECL )2 - 27 Août 1985 (Pic du midi)
J1 ECL |3 - 07 Sept. 1985 (ESO)
UTC (Heures)
J4 ECL J1 - 29 Août 1985 (ESO)
UTC (Heures)
J2 ECL )3 -10 Juin 1985 (ESO)
Fig.111.7c: Courbes de lumières d’éclipses mutuelles de 1985.
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III.4 Résultats
III.4.1 Paramètres de Hapke
Les paramètres de Hapke, dans le visible et pour la bande B (0.44^m), déduits de l’ajustement du modèles aux
courbes de lumières des occultations mutuelles disponibles sont listés dans le tableau m.6. Le paramètre h n’y a pas
été reporté car il n’a pas été possible de l’ajuster, j’ai simplement repris les valeurs donnés dans le tableau 1.4. Les
précisions affichées correspondent à l’écart type des valeurs obtenues pour chaque observation autour de la valeur
moyenne obtenue. Ces résultats sont à comparer avec ceux déjà publiés et présentés dans le chapitre I (Tableau
1.4). Les paramètres résultants globaux relatifs à l’amplitude de l’effet d’opposition (BO), à l’albédo géométrique
(p) et au coefficient d’assombrissement de limbe (k) sont obtenus à partir des paramètres de Hapke à l’aide des
formules (1.24), (1.40) et (1.42).
Satellite Filtre ÜJq g 9 SO BO P k
IO V 0.89±0.03 -0.29±0.03 36 ±3° 2.00±0.3 0.88 0.70 0.50
B 0.61 ±0.05 -0.24±0.05 36 ±3° 0.8±0.5 0.61 0.31 0.50
EUROPE V 0.91 ±0.02 -0.30±0.02 17 ±2° 1.40±0.3 0.57 0.69 0.60
B 0.76±0.07 -0.18±0.05 17 ±2° 0.66±0.5 0.49 0.34 0.56
GANYMEDE V 0.82±0.03 -0.21 ±0.03 25 ±5° 1.05±0.3 0.67 0.45 0.53
B 0.56±0.12 -0.18±0.05 25 ±5° 0.70±0.5 0.71 0.25 0.51
CALLISTO V 0.43±0.03 -0.20±0.03 38 ±5° 0.92±0.45 1.14 0.23 0.50
B — — — — — — —
Tableau III.6: Paramètres de Hapke des satellites galiléens obtenus après ajustement.
Les résultats les plus intéressants concernent les paramètres de rugosité macroscopique 9, de comportement
rétrodiffusant g et ceux relatifs à l’effet d’opposition.
Parmi les satellites galiléens, Callisto montre la rugosité la plus élevée. Une explication possible de ce fait peut
être l’intense bombardement météoritique subit par Callisto dans les premiers temps de son histoire et qui depuis
n’a subit aucun changement notable (Shoemaker et Wolfe 1982). En effet, les particules du régolithe pourraient
alors exhiber des formes hautement irrégulières ainsi que des défauts mécaniques dus aux impacts violents avec des
micrométéroides.
Jusqu’ici la couche de surface d’Europe était considérée, avec g=-0.15, comme diffusant la lumière de la manière
la plus isotrope comparativement aux autres satellites galiléens. Nos résultats montrent à contrario un surprenant
comportement rétrodiffusant d’Europe (g=-0.3). On sait que celui-ci peut augmenter lorsque l’absorption augmente
(Hapke 1981), mais ici cette explication n’est pas satisfaisante ni pour Europe ni pour lo en raison d’un albédo
simple diffusion élevé. En fait, l’interaction des surfaces de Io, Europe et môme Ganymède avec la magnétosphère
jovienne (Wolff et Mendis 1983, Cheng et al. 1986) pourrait expliquer ces phénomènes. La couche de surface
deviendrait plus rétrodiffusante après le bombardement des ions durs de la magnétosphère de Jupiter. Celui-ci
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créerait parmi les particules de surface une multitude de puits profonds de la taille du micron et qui pourraient
causer un effet rétrodiffusant analogue à celui de l’effet d’opposition (Verbiscer et al. 1990).
En ce qui concerne l’effet d’opposition, une forte corrélation apparaît entre w0 et SO dans les résultats de
Io, Europe et Ganymède: SO augmente lorsque ü>o diminue et inversement. Ceci se comprend aisément puisque
pour les terrains sombres (à albédo faible), l’absorption est prépondérante et une partie importante de la lumière
est rediffusée près des surfaces de première réflexion (cf.chap.I). Tandis que lorsque la surface est recouverte de
particules brillantes, faiblement absorbantes, la plupart de la lumière diffusée émergera de la particule par des zones
non illuminées. En ce qui concerne Callisto, il témoigne d’un fort effet d’opposition vraisemblablement du au
bombardement météoritique déjà évoqué précédemment Dans ce cas les particules peuvent être rugueuses aux
contours extrêmement accidentés et ainsi induire une valeur supérieure à 1 du paramètre d’amplitude B0 (Hapke
1981, voir aussi Chap.I).
De plus, pour chaque satellite, une autre corrélation existe entre B0 et 9. En effet, plus la surface est accidentée
plus l’effet d’opposition est élevé. Par conséquent le paramètre de rugosité macroscopique 9 serait davantage relié
à des échelles microscopiques de rugosités qu’à des caractéristiques topographiques de surface.
III.4.2 Cas des phénomènes annulaires
Parmi les observations étudiées, une mention spéciale doit être accordée aux occultations annulaires de loin les
plus intéressantes et les plus précises contrairement à ce que l’on pouvait s’attendre. Contrairement aux phénomènes
à faible paramètre d’impact et qui sont relativement imprécis dans la détermination de celui-ci, les phénomènes
annulaires fournissent une contrainte suplémentaire sur le paramètre d’impact qui est alors presque complètement
décorrélé de la photométrie de surface.
En effet, lors de ce type de phénomène, la zone du satellite occulté est, durant un certain laps de temps, à
peu près équivalente au disque du satellite occultant (aux corrections de perspective près). De ce fait, de petites
variations sur le paramètre d’impact n’ont aucun effet sur l’amplitude totale de la chute en magnitude qui est alors
entièrement et uniquement déterminée par les caractéristiques photométriques de la bande de surface occultée lors
du phénomène.
L’effet de ce type de configuration sur la courbe de lumière est de produire près du maximum d’occultation
une sorte de palier plus ou moins large suivant la valeur du paramètre d’impact et plus ou moins incliné suivant la
valeur de la phase. Ce palier peut aussi être rigoureusement plat (si aucun assombrisement de limbe n’existe) ou
présenter une concavité. C’est donc la largeur de ce palier qui contraint essentiellement la distance entre les centres
géométriques des deux satellites.
De tels phénomènes ont été observés en 1985 et 1991. La validité du modèle a pu être testé sur ces observations.
Les figures M.7 en ont présenté quelques exemples. Voici deux exemples plus particulièrement traités:
• L’occultation annulaire de Callisto par Europe du 29 mai 1985 faite à Brasopolis au Brésil (Arlot al. 1990) est
présentée sur la figure III.8 On remarque la présence d’un palier également apparent dans la courbe de lumière du
même phénomène obtenue par Coulson (1986) en Afrique du Sud. L’angle de phase était alors près de son maximum
(11°) ce qui explique la forte inclinaison du palier. Cependant un effet du second ordre vient se superposer au
palier et qui résulte en un légère concavité du palier tournée vers le bas. Ceci est vraisemblablement du à des
caractéristiques de surface présentes sur la surface visible de Callisto au moment du phénomène. Je reviendrai
dessus dans la paragraphe suivant.
• Le phénomène du 13 février 1991. C’est une occultation annulaire de Io par Europe. Différentes observations
dans des bandes spectrales différentes ont été faites au Pic du midi et à Nice notamment (fig.III.7). Un petit plateau
est nettement visible. Son inclinaison contraire à celle du plateau de l’observation précédente provient du fait que
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l'occultation commençait par le terminateur. La qualité des observations a permis non seulement de parfaitement
déterminer les données astrométriques du phénomène mais aussi les paramètres de Hapke dans chacune des bandes
utilisées. La connaissance de ceux-ci dans ces bandes un peu inhabituelles est très utile pour la réduction d’autres
observations non annulaires faites dans ces mêmes longueurs d’onde et où il aurait été difficile de séparer de manière
précise contribution photométrique et contribution astrométrique à la chute en flux totale observée.
A partir de l’observation du 29 mai 1985, si l’on donne des valeurs arbitraires au paramètre d’impact, on
peut en déduire l’évolution en fonction du paramètre d’impact, des différences At = tm - t0 reportées dans les
colonnes des tableaux de résultats et relatives au déplacement barycentrique. tm et t0 sont les instants du minimum
de lumière et du minimum de distance du phénomène donnés directement par le modèle pour chaque paramètre
d’impact donné. Les différences "observées” Atmod. peuvent alors être comparées aux différences prédites Atpred.
par Aksnes et al. (1986). La fig.III.8 représente la variation de la quantité Atmod /At0 déduite du modèle et de
la quantité Atpred/Ato déduite de la prédiction d’Aksnes et al. (1986), en fonction du paramètre sans dimension
p = (I + rA)/rB (avec r4 < rB). At0 est la quantité issue de (11.30) en y faisant k=l. I est le paramètre d’impact,
rA est le rayon du satellite occultant (ici Europe) et rB est le rayon du satellite occulté (Callisto). Le phénomène
devient annulaire dès lors que p = 1.
Fig .III.8:Tracé de la variation du paramètre A//A/q en fonction de p pour le
phénomène J2 OCC.J4 du 29 mai 1985. La courbe en traits pleins correspond à
At = Atpreii. donne par le formulaire d’Aksncs et al.( 1986). La courbe représentée
par des étoiles correspond à At = At,nod obtenue par le modèle.
On voit que pour les phénomènes partiels (p > l), l’erreur faite en appliquant la correction d’Aksnes et al.
(1986) au temps du minimum de lumière (seul temps directement mesurable sur la courbe de lumière) pour en
déduire le temps du minimum de distance reste faible (moins de 10%). Mais les observations annulaires (p < 1)
montrent que l’erreur commise devient alors vite très importante (peut aller jusqu’à 500%!).
L’approximation d’Aksncs et al. (1986) est donc inutilisable dans le cas de phénomènes annulaires ou pour des
phénomènes à paramètre d’impact faible. Dans ce cas-là et en absence de toute prédiction analityque suffisamment
précise, la modélisation astro-phoiométriquc du phénomène s’impose.
73
III.4.3 Effet des taches de surface
Ainsi que je l’ai souligné dans le chapitre I, les surfaces de chacun des satellites galiléens présentent des zones
plus ou moins contrastées entre-elles en albédo. Ces tâches aux dimensions parfois importantes peuvent jouer un
rôle local dans la forme des courbes de lumières observées. Elles induisent une composante supplémentaire dans
le déplacement du photocentre. Leur prise en compte dans toute modélisation photométrique d’une surface est
nécéssaire si l’on veut augmenter encore la précision des données astrométriques déduites de l’analyse d’une courbe
de lumière.
Cette prise en compte des effets locaux de surface n’existe pas encore dans l’état actuel du modèle. Cependant
certaines courbes de lumières particulières peuvent déjà être interprétées dans ces termes par la simple analyse de la
géométrie du phénomène d’une part et la connaissance des tâches de surface présentes sur la face visible du satellite
occulté au moment du phénomène d’autre part. Je parle içi de satellite occulté car l’effet de ces particularités locales
ne se fait sentir que lorsqu’elles sont occultées. De plus, ainsi qu’il l’a déjà été dit précédemment, ce ne sont que
les occultations qui sont sensibles aux propriétés photométriques de surface.
Voici quelques exemples de courbes de lumière sur lesquelles la présence d’accidents locaux sont le témoignage
de l’occultation d’une zone fortement différenciée en albédo par rapport au reste de la surface.
• L’observation du 29 mai 1985.
Revenons tout d’abord à l’occultation annulaire déjà mentionnée dans le paragraphe précédent, celle du 29 mai
1985. Bien que le modèle ne prennent pas encore en compte les variations locales d’albédo, nous allons voir que
la configuration géométrique particulière de ce phénomène permet d’une manière indirecte, en utilisant cette fois-çi
la loi de Minnaert, de pallier ce manque.
Sur la fig.m.9 a été reporté, superposées à l’observation, les courbes de lumière résultats d’un ajustement à
l’aide de la loi de Hapke d’une part et de la loi de Minnaert d’autre part. On constate que le meilleur accord est
obtenu avec la loi de Minnaert qui arrive aussi à simuler près du maximum d’occultation la légère concavité tournée
vers le bas et dont je faisais mention dans le paragraphe précédent.
L’ajustement à l’aide de la loi de Minnaert a mené à une légère brillance de limbe sur Callisto avec k = 0.46 <
0.5 et à un fort assombrissement sur Europe (k = 0.68). Cette brillance de limbe sur Callisto est tout-à-fait possible
puisque au moment du phénomène Callisto montre son hémisphère faisant face à Jupiter (méridien central égal à
343°) et qui présente sur son limbe un grand bassin brillant connu sous le nom de Valhala (fig.III.10) déjà évoqué
dans le chapitre I. Ce bassin, qui s’étend pratiquement sur toute la largeur de la bande occultée à la surface de
Callisto, contribue donc à renforcer la brillance du limbe et ceci se traduit par la valeur obtenue du paramètre de
Minnaert qui est inférieure à 0.5 et qui explique ainsi la concavité observée.
Quant-à la loi de Hapke qui, bien que prédisant qu’une surface extrêmement accidentée peut présenter une légère
brillance de limbe, donne une rugosité macroscopique très élevée supérieure à 60°, au delà de la validité du modèle
d’Hapke (voir (1.36)), qui est cependant encore insuffisante pour rendre compte de la concavité observée. De plus
cette valeur n’est pas du tout réaliste compte-tenu du relief relativement plat de Valhala.
En fait les paramètres de Hapke fournissent une description de l’état moyen du régolithe de surface tandis que le
paramètre de Minnaert, étant défini de manière empirique (voir (1.18)), incorpore non seulement les propiétés glob
ales du régolithe mais aussi les caractéristiques locales de surface. Le tableau III.7 permet déjuger de l’importance
des effets locaux dans la détermination des données astrométriques d’un phénomène. L’effet, peu sensible sur
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Fig.III.9 : Occultation de Callisto par Europe le 29 mai 1985. Deux courbes
ajustées à l’aide des modèles de Hapke et de Minnaert sont présentées.
- 1 0 (-1
Aacosô
Fig.III. 1Ü: Configuration géométrique de l’occultation de Callisto par Eu
rope le 29 mai 1985. Le grand bassin circulaire Valhala est présent sur le
limbe lors du phénomène. Les échelles sont exprimées en rayon de Callisto.
l’instant du minimum de distance, est particulièrement significatif sur le paramètre d’impact. Pour le phénomène
du 29 mai 1985, une différence de 115km existe entre les résultats fournis par les deux modèles de diffusion.
Loi de diffusion Temps du mini.de distance Coordonnées différentielles
Ac* cos 6 (km) A<5 (km)
Loi de Minnaert 4h llmn 38.3s - 129 357
Loi de Hapke 4h llmn 39.9s - 170 465
Tableau III. 7. Paramètres astrométriques du phénomène du 29 mai 1985 pour chacune des lois
de diffusion utilisées.
• L’observation du 28 janvier 1979.
Ce fut une occultation également annulaire de Ganymède par Europe. Etant au voisinage de l’opposition
(or = 0.8°), la courbe de lumière présentée sur la fig.III.il. aurait dû montrer un palier quasiment horizontal, mais,
ainsi que l’atteste l’observation faite à l’Observatoire de la Silla (Chili) (télescope de lm), cela ne fut pas le cas.
Fig.III.il: Occultation du 28 janvier 1979.
Ce phénomène était immédiatement précédé par une éclipse mutuelle impliquant les mêmes satellites, par
conséquent comme le modèle n’est pas encore adapté û ce genre de configuration je n’ai pas pu réaliser l’ajustement.
Cependant, ainsi que je l’ai déjà souligné dans la première partie, Ganymède est sans doute, de tous les satellites
galiléens, celui qui présente le plus de tâches de surface contrastées en albédo notamment avec les multiples cratères
brillants qui recouvrent sa surface. Durant le phénomène, étaient visibles et peut-être aussi occultés des cratères
brillants comme Tros (20° W, 2U° N), Khumban (382° W, 10° S) ou encore un cratère répertorié par Squyres et
Veverka (1981) comme ayant une réllcctancc normale de 0.67 et situé ù (.'M8° W, 23° N). La vitesse relative du
phénomène étant très faible (~ '2km/s), la forte assymctric constatée pourrait fort bien correspondre à l’occultation
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d’une région brillante de près de 150 km de diamètre et qui pourrait être l’un des trois cratères rayonnants cités
ci-dessus.
Certaines occultations de Ganymède ont eu lieu dans la dernière série de phénomènes mutuels observés de 1991.
Citons en particulier deux occultations mutuelles annulaires par Europe qui eurent lieu les 25 décembre 1990 et
2 janvier 1991. Les courbes de lumières observées ainsi que les courbes modèles résultants de l’ajustement sont
présentées sur les fig.III.7.
Nous venons donc de voir plusieurs observations particulières où les irrégularités de surface en albédo se
manifestaient sur la forme de la courbe de lumière. Leur prise en compte dans une modélisation future devrait
permettre de mieux ajuster les observations notamment par le fait qu’ils constituent des marques précises à la surface
du satellite laissant une signature nette sur les courbes de lumières observées. Ceci est particulièrement vrai pour
Ganymède.
III.4.4 Résultats astrométriques
A partir des résultats obtenus pour les phénomènes de 1985 et 1991, les seuls dont je pouvais disposer des
courbes de lumière, il est possible conformément à la méthode exposée au paragraphe in.2.3 d’en tirer les résidus
en position (O-C). Ne disposant pas de positions relativement au centre de Jupiter mais seulement de positions
relatives de satellites entre eux, le centre de référence a été choisi de manière arbitraire. C’est par exemple le
barycentre des satellites observés. L’erreur quadratique moyenne ou r.m.s autour d’une valeur moyenne se calcule
alors selon la formule:
<mi5>
où N est le nombre d’observations, et r le résidu. Les résultats pour chaque série d’observation et pour la théorie
G5 (Arlot 1982a, 1982b), comparés à d’autres types d’observations extraites de [Lieske 1977, 1978, 1980] et [Arlot
1982b], sont présentés dans le tableau m.8.
type d’observation nombre d’observations R.M.S.(arcsec.)
Phemu 73 21 0.023
Phemu 79 3 0.018
Phemu 85 23 0.027
Phemu 91 34 0.020
Photog.( 1967-1978) 2504 0.100
Photog.(1977-1978) 460 0.200
Eclip.photo.( 1878-1903) 694 0.110
Eclip.visu.( 1903-1972) 1059 0.167
Eclip.tot. (1652-1972) 15711 0.263
Tableau III.8 . Statistiques pour l’éphémcride G5 de différents types d’observations.
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Les écarts quadratiques obtenus témoignent donc de la validité de la réduction éffectuée et de l’excellente qualité
des observations de phénomènes mutuels, malgré leur nombre restreint, par rapport aux autres types d’observation.
Un r.m.s de 0.03” pour les observations de phénomènes mutuels de 1991 représente approximativement une précision
de l’ordre de 90km qu’il faut rapprocher de la précision de 350km des observations photographiques et de 600km
environ pour les observations d’éclipses par la planète. Signalons que le r.m.s pourrait être bien meilleur (inférieur
à 0.01”) pour les observations d’éclipses mutuelles en raison de leur précision individuelle supérieure (voir III.2.2
et in.3.1) et de leur nombre important (53 en 1973, 18 en 1985 et près de 250 collectées en 1991).
Compte-tenu de l’imprécision qui existe sur la détermination des paramètres d’impact, je me suis surtout attaché
à déterminer les écarts en longitudes de chaque satellite par rapport aux positions données par différentes théories
existantes. Pour cela, pour une occultation du satellite A par le satellite B, les écarts en longitude 61^ et 61b sont
reliés à la différence en temps 6t0 entre l’observation et le calcul par la relation suivante:
(7/7.16) {aAna cosoA - a a «b cos 63)610 = aA6U cos <pA — o-b61 b cos ^b
où oa est la longitude synodique du satellite A par rapport à la conjonction géocentrique supérieure, aA est le
1/2 grand axe de l’orbite du satellite A, nA est le moyen mouvement sidéral du satellite A. On obtient ainsi une
relation par observation et un traitement par moindres carrés du système obtenu permet de déterminer les valeurs
6U pour chaque satellite.
Les résultats sont présentés dans le tableau III.9
année théorie Io Europe Ganymède Callisto
1973 G5 + 45 - 107 - 62 -
E3 + 31 + 15 - 43 -
E2 - 10 - 36 - 54 -
1979 G5 + 292 - 45 - 26 -
E3 - 370 + 115 + 137 -
E2 - 749 + 88 + 123 -
1985 G5 + 52 - 84 + 20 + 19
E3 + 15 - 100 + 152 - 125
E2 - 40 - 203 + 112 - 189
1991 G5 + 85 - 409 -183 -
E3 + 67 - 356 - 33 -
E2 + 51 - 477 - 45 -
Tableau III.9 . Ecarts en longitude (en km) obtenus pour chaque satellite en
1973. 1979, 1985 et 1991 par rapport aux théories G5. E3 et E2.
Si l’on ne tient pas compte des résultats obtenus pour les observations de 1979, très peu nombreuses et de
médiocre qualité, les remarques suivantes peuvent être dégagées. Selon la théorie utilisée, les résidus en longitude
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obtenus peuvent différer sensiblement entre-eux, cependant, des évolutions générales se dégagent. En particulier,
on peut remarquer un important retard d’Europe en 1991, de l’ordre de 400km. Ce retard, également présent dans
les résidus des observations de 1973 et 1985 mais d’ampleur moindre, apparait cependant comme variable. La
même constatation peut être faite en ce qui concerne Io, légèrement en avance, et Ganymède, légèrement en retard.
Rappelons que Lieske (1980) donnait, pour sa théorie E2, une précision de 100km pour Io, 125km pour Europe,
110km pour Ganymède et 200km pour Callisto.
Déjà, Mallama (1992), à partir de 9 phénomènes mutuels du couple Io-Europe observés entre le 19 janvier 1991
et le 31 mars 1991, déduisit une position moyenne d’Europe relativement à Io en retard de 308km par rapport à la
théorie E3 (Lieske 1991). Cette détermination, bien que moins précise car calculée à partir de résidus en longitude
d’Europe par rapport à Io lors d’observations où la vitesse apparente de Io est essentiellement radiale (i.e dirigée
vers l’observateur), confirme les résultats obtenus dans ce travail. Selon cet auteur, un tel résidu proviendrait de la
théorie des mouvements dans laquelle la longitude du noeud de Io, ou l’argument de son périgée, ou encore son
excentricité seraient érronés. Ces erreurs auraient alors pour effet de déplacer la position projetée de Io et donc de
changer la position relative d’Europe par rapport à Io.
Les résultats obtenus dans ce travail infirment la conclusion de Mallama selon lequel l’erreur principale viendrait
de la théorie du mouvement de Io. En effet, ce sont surtout Europe et Ganymède qui présentent un important décalage
sur leur trajectoire par rapport à la théorie de leur mouvement. Plusieurs explications peuvent alors être avancées:
- Les constantes de la théorie du mouvement ne sont pas exactes.
- Il existe un ou plusieurs à moyenne période non pris en compte actuellement.
- Il existe une accélération séculaire sur chacun des satellites ou un ou des termes à longue période.
Afin de tenter de répondre à ce problème, un ajustement des constantes d’intégration de la théorie des mou
vements G5 aux résidus obtenus est nécessaire. Il devrait être alors possible de constater l’amélioration ou non
des résidus. Le chapitre V fera l’objet de cette étude mais avant cela penchons-nous sur le cas particulier des
observations infrarouges de Io.
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CHAPITRE IV
OBSERVATIONS INFRAROUGES DE 10
Io constitue actuellement l’un des satellites galilléens les plus étudié. Objectif majeur de la mission Galileo,
Io, de par sa constitution tout-à-fait unique dans le système solaire, intrigue. Les conditions mêmes de son volcan
isme, en particulier le mécanisme de dissipation de chaleur en son sein, sont très mal connues. La manifestation la
plus spectaculaire de l’intense activité qui règne à l’intérieur de Io est le nombre important de volcans en activité
ou non qui parsèment sa surface. Ces volcans sont, en comparaison avec ceux de la Terre, d’une puissance inouïe.
Depuis la Terre, leur domaine d’observabilité le plus approprié est l’infrarouge proche où ils sont particulièrement
émissifs par rapport à une surface qui apparaît alors comme "éteinte” dans ces longueurs d’onde.
Un grand nombre de techniques sont déployées pour tenter d’étudier et de surveiller l’activité de ces volcans.
Etant d’un grand intérêt planétologique. ils le sont aussi du point de vue astrométrique. En effet, ils constituent des
détails de surface très lins et à ce titre, l’observation infrarouge d’occultations de Io par un autre satellite galiléen
devrait donner des résultats astrométnqucs d’une précision accrue. La démarche inverse peut aussi être menée,
c’est-à-dire, partir de l’astrométrie d’un phénomène mutuel impliquant Io afin d’en déduire la position des volcans
ainsi que leurs caractéristiques physiques.
C’est cette dernière démarche que j'ai appliquée à des observations infrarouges d’occultations de Io par
Europe en 1991. Avant d’en décrire les résultats obtenus, je vais tout d’abord revenir sur Io et ses caractéristiques
et présenter le principe de la méthode et du modèle utilisés pour la réduction des observations infrarouges de Io.
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IV.1 Un satellite pas comme les autres
La nature tout-à -fait inhabituelle de Io (c’est-à -dire, albédo élevé, forte coloration rouge, absence de glaces
H2O contrairement aux autres satellites galiléens) a été reconnue très tôt dés les années 60 (Moroz, 1961). Un
dizaine d’années plus tard, une température de brillance de 128K fut mesurée à 20/im, ce qui était ce à quoi on
s’attendait à cette distance du Soleil. Cependant, à 11/rm et 8.4/rm, des valeurs surprenantes de 138K et 149K
respectivement furent mesurées. D’autre part, une intense brillance fut observée à 5/im par 68° d’angle orbital.
Le mécanisme d’émission ne fut pas compris et l’on pensa que cela était dû à l’interaction avec la magnétosphère
de Jupiter (Wittebom et al. 1979). Peu de temps après, Peale et al.(1979), dans une étude purement théorique,
en étudiant la dissipation d’énergie due aux effets de marée liés à proximité de Jupiter et à la résonnance de
Laplace existant entre les trois premiers satellites Galiléens, prédirent la possibilité d’avoir sur Io un volcanisme
particulièrement puissant et entretenu.
Il fallu donc attendre le passage dans la banlieue de Jupiter des deux sondes spatiales Voyager en mars et
juillet 1979 pour enfin comprendre la signification de tout ce grand mystère qui planait sur Io. Durant le survol de
Io mené à chaque rencontre, neuf panaches volcaniques furent observés pouvant s’élever à des hauteurs comprises
entre 60 et 300 km avec des vitesses d’éjection de 0.5-lkm/s (Morabito et al.1979), dix points chauds et une
atmosphère en SO2 au dessus des orifices actifs furent détectés (Pearl et al. 1979).
Ces volcans, particulièrement actifs dans une l’infrarouge proche dans une bande spectrale allant de 4/rm à
10/im ont été et sont encore l’objets de toutes sortes d’observations au sol menées dans le but d’en mesurer le flux
thermique ainsi que leur localisation. Dans cette région spectrale, comme le montre la fig.IV.l, le flux de ces points
chauds (hotspots en anglais) domine sur celui provenant de la lumière solaire réfléchi ains que sur celui provenant
de l’émission thermique de la surface en équilibre avec la lumière solaire absorbée.
Fig.IV.l. Radiance spectrale de Io et ses composantes en fonction de la
longueur d’onde: (courbe a) émission thermique de la surface passive de Io
(prise à une température moyenne de 129K); (courbe b) émission thermique
des points chauds (disque centre à la longitude 300° W et calculé à partir
des observations de Voyager); (courbe c) lumière solaire réfléchie; (courbe d)
somme des composantes.( D’apres Johnson et al. 1984)
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IV.2 Les observations terrestres de Io
Pour caractériser le volcanisme ionien à la fois dans le temps et spatialement, des mesures doivent être faites
à toutes les longitudes et latitudes et sur une longue période de temps. Les observations des sondes spatiales Voyager
sont restreintes à mars et juillet 1979 et n’ont couvert que 30% de la surface de Io. En réalité, la plupart de notre
connaissance sur l’activité volcanique provient d’observations infrarouges faites au sol. Pour situer spatialement à
la surface de Io les points chauds, des méthodes spéciales doivent être mises en œuvre du fait de la petite taille
angulaire du disque de Io (< 1.2”) et de la limite de résolution des télescopes actuels.
IV.2.1 Méthodes existantes
a) Eclipses
Etant donné qu’une partie importante de l’émission infrarouge provient des points chauds pendant une
éclipse, de tels évènements ont été mis à profit pour l’étude de l’activité volcanique favorisé en cela par le fait
que le méthane présent dans l’atmosphère de Jupiter absorbe la lumière à 3.8(im assombrissant ainsi la planète
dans ces longueurs d’onde. Bien que les éclipses concernent toujours une zone restreinte du même hémisphère
(270° W < L < 360° W), Morrison et Telesco (1980) ont pu montrer que l’on pouvait retrouver le spectre infrarouge
de Io par des composantes ayant des températures entre 200-600K et couvrant 1 - 2% de la surface. En 1989,
de l’imagerie infrarouge sur le télescope de 3.20m de la NASA permis grâce à une résolution meilleure que 0.3”
à 3.8ium, proche de la limite de diffraction du télescope (0.28”), de résoudre Loki et de découvrir un autre point
chaud, Kanehekili (Spencer e al. 1990).
b) Photométrie infrarouge (2.2. 3.8. 5, 8.7, 10 et 20um.)
La photométrie infrarouge a confirmé que Io est un objet passif réfléchissant la lumière solaire à 2.2(im alors
qu’à et 5(im il apparait comme variable. Des sources à très haute température mais très courte durée de
vie (de quelques heures à un jour) ont été détectés. Elles sont petites et intermittantes et contribuent peu au flux
de chaleur global. Le résultat le plus important de la photométrie a été de montrer que les sources chaudes sont
fortement concentrées en quelques endroits de l’hémisphère menant.
c) Polarimétrie ù 4.8um
La mesure intégrée sur tout le disque de la polarisation linéaire de l’émission thermique durant la rotation
de Io a été utilisée pour situer en longitude et latitude la position des points chauds ainsi que leur flux (Goguen
et Sinton 1985). Elle a permis de situer l’un des plus importants points chauds découvert par Voyager, Loki, à
228° ± 3° W et 20° ± 2°N avec une température de ~ 450A' et une surface de ~ 3060km2.
dl Interférométrie des tavelures
La technique des tavelures ù 4.8//.m a permis en 1984 (Hovvell et McGinn 1985) de résoudre le disque de
Io et de détecter une émission dû â un point chaud dans la région de Loki (60% du flux total). Il fut situé ù
301° ± 6° W et 10° ± 6°N avec une température de ~ 400 A et une surface de ~ 11400£*m2. Plus récemment,
l’amélioration de cette technique par interférométrie bidimensionnelle des tavelures sur grand télescope a permis
d’atteindre les meilleures résolutions jamais obtenues depuis la Terre, 0.18” â 3.8/im (McLeod et al. 1991).
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IV.2.2 Occultation par un autre satellite galiléen.
Les occultations mutuelles de Io par un autre satellite Galiléens sont particulièrement intérressantes car ce sont
des opportunités rares pour atteindre des résolutions spatiales meilleures que la limite de diffraction du télescope et
qui ne peuvent être obtenues par aucune autre technique: l’interférométrie des speckles, la polarimètrie ou l’imagerie
infrarouge permettent au mieux des résolutions spatiales de l’ordre de 0.2” (soit 600 km pour un diamètre angulaire
apparent inférieur à 1.2”, tandis que les occultations mutuelles permettent des résolutions pouvant atteindre 0.05”
(Goguen et al. 1988).
La première observation de ce type fut faite en 1985 par Goguen et al. (1988) à 3.8//m. Loki pût alors être
résolu et sa position donnée à 308° ± l°\V et 20° ± 3°5.
IV.3 Principe de l’observation infrarouge des occultations mutuelles
et modélisation
Le principe de l’observation infrarouge des occultations mutuelles a été pour la première fois décrit par
Goguen et al.(1988). Au cours de l’occultation, la disparition quasi instantanée d’un point chaud significatif derrière
le limbe du satellite occultant entraine une brutale chute en flux sur la courbe de lumière. Le phénomène inverse
se produit à la réapparition du point chaud en question. Si les dimensions de ce point chaud sont suffisamment
importantes et si celui-ci est assez brillant, on peut alors déduire à partir de la durée de décroissance en flux seule
la taille du point chaud. On peut remarquer que ceci n’est pas possible avec des éclipses mutuelles de Io car il n’y
a alors pas interruption du flux en provenance des points chauds.
La modélisation du profil de la courbe de lumière attendu demande non seulement de bonnes éphémérides afin
de bien connaître la géométrie du phénomène mais aussi une bonne connaissance du comportement photométrique
des surfaces visibles concernées dans l’IR. Une telle modélisation fut faite par McEwen et al. (1986) pour le
phénomène du 25 décembre 1985 (fig.IV.2).
Disposant déjà d’un modèle rendant compte de la diffusion de la lumière solaire à toute longueur d’onde
par la seule connaissance des paramètres de Hapke, j’ai cherché à l’améliorer par l’introduction de l’émission
thermique due aux points chauds. Pour cela je suppose que chaque point chaud se comporte comme un corps noir
de température Tt occupant une surface .4,. La contribution de l’émission thermique de la surface est négligée
jusque 10/xm. Le flux issu de n points chauds peut alors s’écrire sous la forme d’une moyenne pondérée et en
tenant compte d’une correction de perspective /* = cos <pi cos À, qui dépend de la position du point chaud i sur le
satellite:
(/Kl)
= T£j.4iBU.75)Mï>i.Ai)
D(\.T) =
2hc~
ÿ^[ckj\Tk) _ jj
B(\,T) est la fonction de Planck en \Y.m~- .svl, A est la longueur d’onde, T est la température, c
est la vitesse de la lumière, h est la contante de Planck (h = 6.610~~7erg.s), et k est la constante de Boltzmann
(k = I.381ü-16c7v//v-1). Les Tj, A, et la position des points chauds sont inconnues.
Lors de l’occultation d’un point chaud j, celui-ci du fait de scs dimensions ne disparait pas instantanément
derrière le limbe du satellite occultant mais au contraire progressivement et la variation de flux s’écrit en fait
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Fig.IV.2. Profils d’occultation pour le phénomène du 25 décembre 1985
(J4 Occ Jl). Le modèle dans le visible a été obtenu à partir d’une mosaique
globale de Io. (d’après McEwen et al. 1986)
{IV2) B\ — 7T .4, B{ A. T, )(.i( yi, A, ) + Aj B{ A, Tj )n{-rj, A;- ) [ dQ
i*i '
où Q. est l’angle solide sous-tendu par la portion visible du volcan. Dans le modèle, les points chauds sont
considérés comme circulaires. L’intégrale du second membre est ù la fois une fonction du diamètre D, du point
chaud, et de sa position.
Finalement, la variation de llux totale à un instant t émis par le satellite occultant A et le satellite partiellement
occulté B (Fig.IV.3) et normalisé au llux en dehors de tout phénomène est
IV.3) — =
t
[ [/FlulS + *Y.-hmyTtM‘Pk.*k)/F + Y'AjB(X,Tj)fitej,\j) / dn/F
Joocr.it) kjLj j ''Clj(t)
J 1/FiidS + J I/FfulS + t A,)/F
où Bocc.(t) est la portion de surface occultée du satellite B à l’instant t, l’indice i l’ensemble des points
chauds présents sur la face visible de B lors du phénomène, l’indice k représente les points chauds déjà entièrement
occultés à l’instant t et l’indice j les points chauds en cours d’occultation.
84
Fig.IV.3. Occultation de points chauds sur la face visible de IO lors d’un
phénomène mutuel
Afin d’obtenir toute la précision permise par ce type d’observation, il est important de connaître le mieux
possible le mouvement du satellite occultant par rapport à Io. Pour ce faire, on dispose d’éphémérides des satellites
galiléens mais précise à seulement ~ 400km, compte-tenu des derniers résultats obtenus dans le chapitre précédent,
ce qui est tout-à -fait insuffisant. C’est pourquoi lors de l’observation IR d’une occultation mutuelle, il est tout-à
-fait utile de procéder simultanément à son observation dans le visible de manière à pouvoir mesurer avec précision,
grâce au modèle décrit dans le chapitre précédent,le paramètre d’impact ainsi que l’instant du minimum de distance
géométrique. Ces mesures de l’astrométrie du phénomène sont alors utilisées dans le modèle IR afin de pouvoir
ajuster la position d’éventuels points chauds à la courbe de lumière IR observée. Cette méthode a été appliquée à
une observation faite à l’ESO le 20 février 1991 et qui est décrite dans le paragraphe suivant.
IV.4 L’observation des phénomènes mutuels IR de 1991
1991 fut à cet égard une année tout-à -fait favorable à l’observation de ce type de phénomènes. En effet, Io
fut principalement occulté par Europe , satellite particulièrement éteint dans les bandes spectrales où prédominent
l’émission des points chauds (en 1985, la situation était inversée, puisque c’était Callisto qui était alors le satellite
occultant).
Ce type d’observation est intéressant à plus d’un titre. Il doit permettre de mieux connaitre les conditions
de l’activité volcanique sur Io, notamment par le suivi de son meilleur représentant, Loki, connu comme étant le
point chaud le plus brillant depuis l’extinction de Pelé constaté lors du second survol du satellite en 1979 par la
sonde Voyager II.
En effet au fil de l’année 1991 , à chaque occultation de Io par Europe, celui-ci se déplace un peu plus vers
le sud et Loki, proche du limbe de Io au début de la série, se retrouve au centre du disque en fin de série. Si donc
un nombre suffisant d’occultations successives de Loki à différents azimuths peuvent être observées, il est alors
possible de construire une image tomographique de Loki.
De plus le suivi dans le temps de l’émission thermique d’une même source pourrait révéler des variations
en émission sur des périodes allant du jour à quelques mois et constituerait alors un puissant diagnostique des
mécanismes d’érupuon et des conditions sous la surface en vigueur sur Io.
Enfin, une autre information extrêmement attendue serait la confirmation ou non d’une éventuelle rotation
non-synchrone de Io qui serait duc à son intérieur extrêmement lluidc (Grccnbcrg et Weidcnschilling 1984). Ceci
pourrait se faire par comparaison des positions obtenues des principaux points chauds avec les images de Voyager.
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L’intervalle de 12 ans entre ces deux séries d’observations devrait mettre en évidence un léger écart entre les deux
positions.
C’est pourquoi, avec notre équipe, j’ai éffectué à l’Observatoire de Haute-Provence des observations IR de
ces phénomènes à l’aide du photomètre IR IRPHOT (Brockmann 1987). La fig.IV.4 présente une éclipse par Jupiter
faite le 18 octobre 1989 à 2.2/j.m que nous avons observé au T193. Le but de cette observation était de préparer
les observations de phénomènes mutuels de 1991, et en particulier de tenter des observations de jour. Cette éclipse
a été observé alors que le Soleil était à 4° de hauteur.
Fig.IV.4. Observation à 2.2/,/m. à l’OHP, d’une éclipse de Io par Jupiter le
18 octobre 1989 à l’aide du photomètre infrarouge IRPHOT2
Malgré les problèmes de site, nous n’avons pu observer que l’occultation de Ganymède par Europe du 20
novembre 1990 à 1.2/im. Cette observation est présentée sur la fig.IV.5. Elle fut réalisée au T80 en simultané avec
une observation dans le visible (cf.fig.III.7a) grâce aux deux voies spatiales d’IRPHOT2. Les occultations de Io à
des longueurs d’onde plus élevées n’ont pu être réalisées.
J2OCCJ3-20 Nov. 1990(0111’- 1.25um>
Fig.IV.G. Observation à 1.2/iin, à l’OHP, du phénomène mutuel du 20
novembre 1990
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IV.5 L’observation du 20 février 1991 à l’ESO
Une observation infrarouge fut réalisée au télescope de lm de l’ESO à l’aide d’un photomètre équipé d’un
détecteut In-Sb (Bouchet 1989) à travers le filtre L’ (A = 3.78AA = 0.7FWHM). Le même phénomène
fut simultanément observé à partir du même site avec le télescope de 50cm dans la bande étroite v du système ubvy
de Strômgren (A = 0.41^m; AA = 0.02FWHM).
D’autre part, à tître de comparaison, le phénomène fut aussi observé au télescope de lm du Pic du Midi
avec une caméra CCD Thompson TH7852 et un filtre RG695 (A = 0.8pm; AA = 0.3/xm FWHM) par F. Colas,
J. Berthier, P. Laques et J. Lecacheux. Les courbes observées ainsi que les résultats astrométriques sont présentées
sur la fig.IV.6.
Fig.IV.6. Profils d’occultation pour Courbes de lumière du phénomène 201
du 20 février 1991, observées à PESO et au Pic du midi dans le visible
La fig.iV.7 représente la courbe de lumière infrarouge superposée au modèle. Bien que fortement bruitée,
deux décrochements sont nettement visibles.
Si l’on repportc les positions relatives des deux satellites correspondant aux instants de ces variations brutales
en flux sur la configuration géométrique déduite de la photométrie-astrométrie faite dans le visible, on constate
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Fig.IV.7. Observation à 3.8/tm du phénomène 201 du 20 février 1991.
qu’elles correspondent à l’occultation de Loki (voir fig.IV.8). Une occultation secondaire est aussi visible, bien que
de façon nettement moins évidente, c’est celle de Pelé.
Aacosô
Fig.IV.8. Configuration géométrique du phénomène du 20 février 1991. Les instants 11
et to correspondent aux instants de disparition et de réapparition de Loki derrière le limbe
d’Europe. Les échelles sont donées en rayon de Io
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A l’aide du modèle infrarouge et de l’astrométrie menée dans des longueurs d’onde du visible, il a été possible
de positionner précisément Loki à partir de la connaissance des instants de disparition et de réapparition derrière
le limbe d’Europe. De même, la brusque chute en magnitude occasionnée a permis d’accéder aux caractéristiques
physiques de Loki et Pele. C’est ainsi que la température de Loki a pu être déterminé à 350±10°K et son diamètre
à 130±10 km. On remarque que le diamètre de Loki déduit de l’observation indique une résolution spatiale de
0.045” d’arc, soit beaucoup mieux que la résolution théorique (uniquement limitée par la diffraction) de 0.95” d’arc
pour un télescope de lm à 3.8\im.
Quant-à Pelé, il n’a pas été possible de le résoudre. Cependant, une approximation de sa température a pu être
faite en supposant un diamètre de 10km. Avec 450±50K, soit une intensité d’approximativement 1 GWsr~1iim~l,
on peut affirmer que, depuis la dernière mesure de son flux faite le 8 mars 1990 (McLeod et al. 1991), celui-ci a
subi une forte décroissance.
L’observation précédente ainsi qu’une autre observation à 2.2^m faite au Japon ont donné lieu à deux
publications que l’on trouvera en annexe.
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CHAPITRE V
AJUSTEMENT DE LA THEORIE DES SATELLITES GALILEENS
C’est Laplace qui, en 1788 (Laplace 1795), élabora la première véritable théorie du mouvement des satellites
galiléens de Jupiter s’appuyant notamment sur les commensurabilités des grands axes et le phénomène de la libration.
Il fallu attendre 1921 pour voir une autre théorie plus complète voir le jour. Ce fut la théorie de Sampson
(Sampson 1921) qui elle-même fut améliorée par Lieske qui introduisit certains effets jusque-là négligés , tels
que les interactions solaires et la commcnsurabilité 3/7 entre les deux satellites extérieurs (Lieske 1973), et qui
aussi améliora à plusieurs reprises les constantes d’intégration. C’est ainsi que la théorie El est ajustée à partir
d’observations photométriques d’éclipses faites entre 1878 et 1903 (Lieske 1978), que E2, en plus des observations
précédentes, bénéficie d’observations visuelles d’éclipses faites entre 1903 et 1972, de quelques observations de
phénomènes mutuels de 1979 ainsi que d’observations photographiques de très bonne qualité faites entre 1967
et 1978 (Lieske 1980). Un autre ajustement, basé uniquement sur des observations photographiques considérées
comme plus précises que les observations d’éclipses et faites entre 1891 et 1978, donna naissance à la théorie G5
(Arlot 1982a, 1982b).
Cependant, les résidus en longitude observés sur les observations de phénomènes mutuels de 1985 et 1991
(cf.chap.III) montrent que la précision des théories actuelles se dégrade rapidement avec le temps, surtout en ce qui
concerne Europe et Ganymêde. C’est pourquoi, un nouvel ajustement des constantes d’intégration à l’aide de ces
observations s’avère nécessaire. C’est l’objet de ce chapitre. Toutefois, compte-tenu du fait que les écarts constatés
sont surtout important en longitude et que la précision des mesures des écarts en latitude est relativement médiocre
(une centaine de kilomètres), je me limiterai à l’ajustement des constantes liées aux longitudes des satellites.
Le but de cet ajustement sur des observations très précises est de mettre en évidence les défauts de la théorie
du mouvement ainsi qu’une éventuelle accélération séculaire de lo, supposée dans des travaux récents (Goldstein
et Jacobs 1986, Lieske 1987).
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V.l Principe de l’ajustement
La méthode d’ajustement est celle utilisée par Arlot (1982a). Le principe en est le suivant. Les éphémérides
permettent d’obtenir à un instant t la position P d’un des satellites par le calcul de la valeur d’une fonction Q{t):
(V.l) P = Q(t)
Cependant la quantité Q dépend de n constantes et- et $ propres à la théorie du mouvement des satellites
(cf. Tableau V.l). Les 28 e, sont des corrections sans dimension aux constantes et les 22 /?, sont des corrections
aux paramètres angulaires. Si C, est la valeur initiale d’une constante, sa valeur corrigée sera C,(l + e,- pour les
28 premières constantes et Ci + & pour les autres.
A t donné on a :
(V.2) P = Qt(...,€i,Pi,...)
Si l’on observe à l’instant to la quantité Qo d’un satellite, on a, en général:
(V.3) Q{to) = Qc ï Qo
où Qc est la position théorique calculée à l’instant t o. En conséquence, position calculée et position observée
diffèrent Si l’on considère que cette différence n’est pas due à des erreurs d’observation mais à des erreurs dans
l’éphéméride, améliorer cette dernière consiste: soit à modifier la quantité Q (autrement dit améliorer la théorie du
mouvement elle-même), soit à modifier les constantes e, et j3{ (c’est le but du présent travail). C’est-à-dire que l’on
a en réalité:
(VA) Qo — Qt(~-, £i + A€j, idi + AJi,...)
Si l’on procède alors à un développemcni de cette expression, on obtient:
n — 28
(V.ô)
Qt(..., Ci + A €{, Ji + AJ,-,
dQt dQt
= Qt(...,d, &,...)+ Y —A€i+ Y —A0i
^ d€i Ù. df3ii=i
+ termes d’ordre supérieur
ou.
( V.6) Qt(...,ci + Aa.Ji + AJi,...) £/,/*,...) = Qo - Qc
cette dernière quantité est appelée (O-C). On a donc finalement le système suivant:
n = 'JS
(V.l
yr—v OQt V OQt
Qo -Qc=Z^ ^
Si l’on connaît, par la théorie, les valeurs des dérivées partielles de la fonction Q à t donné, on a, pour
chaque observation, une relation en Ac, et AJ,. Si l’on suppose que l’on est dans un voisinage de la solution, on
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pourra alors résoudre le système constitué des équations (V.7) (une équqtion par donnée d observation) pour des e
et à bien choisis. Le processus sera itéré pour s’assurer de la convergence.
Contrairement aux observations photographiques, aucune correction de réfraction différentielle n’est à faire
dans les observations de phénomènes mutuels. De plus, comme l’instrument n’influence pas ce genre d’observations,
aucune pondération n’est à faire de ce point de vue là. Chacune des données a donc été traitée de manière égale sans
pondération. En fait, une pondération naturelle par le paramètre d’impact existe. Comme on a pu le constater dans
les chapitres précédents, la mesure de la correction en latitude est d’autant plus précise que le paramètre d’impact est
grand sauf peut-être quand le phénomène est annulaire, ce qui va de pair avec une résolution du système meilleure
Tableau V.l: Liste des constantes d’intégration de la théorie des mouvements des satellites galiléens
(d’apres Lieskc 1978).
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V.2 Nouvelle éphéméride issue des observations de phénomènes
mutuels
Dans notre cas la quantité Q sera les coordonnées relatives d’un satellite par rapport à un autre Aacosô et A<5
déterminées à l’instant t0 du minimum de distance au cours du phénomène. Les observations dont nous disposons
s’étalent sur une durée de 18 ans. Cet intervalle de temps relativement limité implique que seul l’ajustement des
termes à courte période est rendu possible. Bien que plus précises que d’autres types d’observations de position,
elles ne sont pas réparties uniformément dans le temps et leur nombre est limité. De ce fait et compte tenu aussi
de la moindre qualité des mesures en latitude, un nouvel ajustement a été éffectué uniquement pour les satellites Io
et Europe et pour les constantes relatives à leur moyen mouvement n\ (ce) et ^2 (€7) et à leur longitude moyenne
h (0i) et /2 (02)- Les longitudes moyennes et les moyens mouvements sont définis, à partir de ces paramètres de
la manière suivante (Lieske 1977):
(V.7)
avec
h — 4°^ + 0î + ~ *0)
m = fi,(l + e,-)
(V.8)
/[0) = 106.03042
/i0) = 175.74748
fii = 203.488954208
fi2 = 101.374723445
où <0 = 2443000.5 et t est la date julienne du moment.
Les nouvelles valeurs de ces constantes sont données dans le tableau V.2 comparativement à celles des
théories E2 et G5. Cette nouvelle éphéméride est appelée II.
constantes E2 G5 II
£6 +5.6763 E-9 - 1.8359 E-9 - 1.48439 E-9
£7 +1.09655 E-8 + 1.10549 E-8 + 1.14064 E-8
01 +0.04817 +0.046245 +0.0214555
02 - 0.013693 - 0.014445 - 0.0188442
Tableau V.2. Constantes d’intégration de la nouvelle théorie II.
V.3 Validité des nouvelles éphémérides obtenues et résultats sur la
dynamique des satellites galiléens
A partir de la nouvelle théorie II obtenue, il est possible de calculer des nouveaux résidus pour les observa
tions de phénomènes mutuels. Le tableau V.3 donne les écarts en longitude alors obtenus.
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année
G5
Io
II
Europe
G5 II
Ganymède
G5 II
Callisto
G5 II
1973 + 45 + 343 - 107 - 140 — — — —
1979 + 292 + 141 -45 + 138 - 26 + 105 — —
1985 + 52 + 251 - 84 -48 + 20 + 163 + 19 +7
1991 + 85 + 282 - 409 - 190 - 183 + 92 — —
Tableau V.3 . Ecarts en longitude (en km) obtenus pour chaque satellite en
1973, 1979, 1985 et 1991 par rapport aux théories G5 et II.
On constate que la nouvelle éphéméride, construite en ajustant uniquement les longitudes moyennes et les
moyens mouvements des satellites J1 et J2, n’arrive pas à résorber les écarts déjà constatés avant ajustement (écarts
par rapport à G5 du tableau V.3). Nous avons effectué un nouvel ajustement en introduisant les constantes liés
aux nœuds et aux périjoves. L’introduction d’un plus grand nombre de paramètres inconnus avec un nombre limité
d’observations a entrainé une convergence plus lente. L’écart de l’éphéméride ainsi obtenue aux observations est
du même ordre. La réduction des résidus est , dans tous les cas, minime.
Nous pouvons interpréter ces résultats par l’absence dans la théorie de Sampson-Lieske de termes à moyenne
période (20 à 30 ans). Un ajustement sur des observations précises conserve ainsi des résidus en longitude de l’ordre
de 100 à 200km. Le caractère périodique de l’erreur se trouve d’ailleurs confirmé par le ”retard” d’Europe qui est
variable entre 1973 et 1991 (voir tableau V.2). L’analyse spectrale réalisée au chapitre II n’a pu les mettre en évidence
étant donné la précision des observations d’éclipse étudiées qui est d’environ 400km pour les photométriques et de
600km pour les visuelles. Une analyse semblable sur les meilleures observations photographiques, dont la précision
avoisine les 300km, pourrait éventuellement révéler ces périodes.
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CONCLUSION
L’objectif principal de ce travail était d’améliorer notre connaissance de la dynamique des satellites galiléens
de Jupiter. Afin de mettre en évidence les éventuels défauts présents dans la théorie des mouvements, je me suis
attaché à travailler à partir d’observations des phénomènes des satellites de Jupiter.
Après avoir souligné l’importance du défaut de phase et des effets de diffusion de la lumière solaire par les
surfaces à travers d’anciennes observations d’éclipses par la planète, j’ai effectué une modélisation de ces effets
dans les observations des courbes de lumière de phénomènes mutuels.
La réduction d’observations faites entre 1973 et 1991, a permis d’atteindre une précision astrométrique de
0.02” (environ 60km), inégalée par les autres types d’observation.
Les principaux résultats que j’ai pu en tirer sont de deux ordres:
En ce qui concerne le comportement photomètrique de chacune des surfaces qui est relié à leurs propriétés
physiques, j’ai pu obtenir les valeurs des paramètres de Hapke jusqu’àlors mal connues. De plus, l’application de
ce modèle aux observations infrarouges d’occultations de Io par un autre satellite galiléen a permis de mesurer avec
précision l’activité volcanique de Loki en 1991.
Du point de vue astrométrique, les résidus des observations d’occultation mutuelle ont montré, comme fait
marquant, un surprenant et important retard d’Europe en 1991 (de l’ordre de 400km) par rapport aux prédictions
des différentes éphémérides existantes. Un ajustement des constantes d’intégration de la théorie des mouvements
n’a pu rendre compte des écarts constatés de manière satisfaisante. Ce fait peut vraisemblablement être interprété
comme étant dû à l’absence dans la théorie de certains termes à moyenne période.
Afin de confirmer et de préciser les résultats relatifs aux défauts de la théorie des mouvements des satellites
galiléens, il est nécessaire d’engager maintenant la réduction des éclipses mutuelles qui semblent être deux à trois
fois plus précises que les observations d’occultations mutuelles. D’autre part, l’analyse spectrale des meilleures
observations photographiques pourrait éventuellement permettre de révéler les termes périodiques soupçonnés.
En définitive, une amélioration de la précision des théories actuelles, que l’on peut espérer grâce à la
réduction d’observations des phénomènes mutuels, serait le point de départ de l’étude de l’influence des effets
faibles, gravitationnels ou non, sur la dynamique des satellites de Jupiter, sur départ
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Abstract. In 1991 the Galilean satellites of Jupiter will occult and
éclipsé each other. These rare events occur every six years. Because of
the absence of atmosphère on these satellites they lead to very
accurate astrometric observations and are of major interest for
dynamical studies. These observations are also an efficient way to
study the surface of the satellites. In particular, the infrared
observations permit to observe Io’s hot spots and volcanoes from
Earth. For the next 1991 occurrence we organize a campaign of
observation which will imply collaboration between specialists in
astrometry, photometry and planetology. The aim of this paper is to
briefly describe the techniques to be used, to give new data for
observations in daylight accessible with infrared techniques, and to
cail observers to join the international effort of observation.
Key words: astrometry - photometry - galilean satellites
1. The mutual events
Every six years the Earth and the Sun cross the common orbital
plane of the Galilean satellites of Jupiter. During this period we can
observe mutual phenomena: éclipsés and occultations of a satellite by
another. Because of the absence of atmosphère, these events are the
occurrence to get very accurate astrometric observations of the
Galilean satellites. The high accuracy of this type of astrometric
measurements could allow us to put into evidence small effects such
as secuiar accélérations which are suspected in the motion of these
satellites (Lieske, 1987). These observations give also the
possibility to study the surface of the satellites, since the variation of
light during the events is closely related to local variations of their
albedoes. A spécial mention musl be made for the infrared
observations of Io (from 3.6)im to 9(im ) which are the way from
Earth-based stations to detect and study hot spots and volcanoes
discovered in 1979 by the Voyager space probes. These observations
are made in order to lead to physicai and dynamical data of major
interest. They concem different specialists in astrometry, dynamies,
photometry and planetology and they imply a coordination between
them for the next occurrence.
2. The previous campaigns of observation
Observations of mutual events are new observations: they are oniy
made since 1973 because of the diffïeulty to predict these phenomena.
In 1979 and 1985 we organized campaigns of observation (Arlot and
Thuillot, 1987). A large amount of data was obtained. A catalogue
will be published soon gathenng ail the observations we made during
the 1985 campaign in order to make them avalaible for further
investigations.
The observations made during the previous campaign hâve
succeeded to show their great accuracy: when the best photographie
observations do not allow an accuracy better than 400 km,
observations of mutual events permit to get a précision better than
100 km.
3. The next 1991 campaign
From the end of October 1990 to the beginning of April 1992
observations of mutual phenomena of the Galilean satellites are
possible. However, most of these phenomena will occur during the
first six months of 1991. About 202 mutual occultations and 183
mutual éclipsés invoiving the four satellites will be observable
(Arlot, 1990). Each event will oniy be observable from a spécifie
géographie area (Arlot and Rocher, 1989). Observatories in the
northem hémisphère will be able to observe more events because of
the positive déclination of Jupiter at that time. In order to get as
many good observations as possible, we organize a coordinated
campaign thanks to the coopération of severai European
observatories. At the présent time, we hâve planned to get
observations in France at Meudon. Bordeaux. Pic-du-Midi, Haute-
Provence, CERGA, in Italy at Catania, Teramo, Torino, in Spain at
Granada. Tenerife, in Chile at La Silla and in Japan. Anyway, more
sites of observation will be welcome: for a good coverage in
longitude in order to catch most of the events, we call for
observations in any observatory where pho tometrie receptors are
avalaible.
4. Techniques for the observations
An observation of a mutual event consists of recording the light
variations of one Galilean satellite (for éclipsés) or two satellites (for
occultations), related to a précisé timing in the UTC time scale
(accurate to at least 0.1 second of time). The duration of these events
is generally a few minutes of time to an hour long. Oniy relative
photometry is necessary assuming that the light flux before the event
is the same than after. However, measures calibrated with the help of
measures of solar type stars before and after the phenomenon would
increase the information. During the previous 1985 campaign we
mainly used UBV high speed photoeiectric photometers in order to
get lightcurves of the best quality. A part of the results hâve been
published (Froeschlé et al., 1988, Arlot et al.. 1989a, Arlot et al.
L20
1989b, Arlot et ai., 1990), and a catalogue is in préparation (contact the signal. More recently, we succeeded in adapting a Thomson CCD
the authors if you are interested). caméra working at 0.85pm and allowing the guiding of the telescope
A spécial mention has to be made conceming two dimensional during daylighL
photometry. The arise of CCD targets brings us a new mean for the The possibility to observe mutual events during daylight is
observation of the mutual events. It is possible to observe at the enhanced by the magnitude of the Galilean satellites from 0.85 to 1.2
same time, the occulted or eciipsed satellites, a référencé satellite and pm. In these wavelengths, they are at a high level of light flux,
the sky background, allowing to make a réduction of good quality
even in poor sky conditions (large variable absorption, twilight,...). 5 CaJ1 for obs€rvat|ons
However, we need a dme resolution better than one second of time: a
window has to be seiected on the CCD target or the flux hâve to be The 1991 occurrence of mutual events is very favorable for
calculated during the observation since it is not possible to read and theobservation and new technics may be appiied. We encourage such
record each entire ffame so fasL This problem of time resolution is observations to be made in the observatoires using any of the
solved when using a Vidicon caméra associated with analog techniques that we describe. We invite interested teams to join the
recording: the bad photometric characteristics of the Vidicon target international effort made to observe as many events as possible. If
may be solved by the presence of a reference object (Arlot et al, you are not familiar with the observation of such events, write to the
1989). authors. Spécifie technical notes are available and may be sent to
The interest of the use of two dimensional photometry is also the you. They explain ail the different aspects and the difficulties that one
possibility of simultaneous astrometry during the appulse of the may encounter observing the mutual events. We look forward to
satellites in case of an occultation. heanng from numérous observers. The accumulation of observationai
We must remark that the 1991 period will be an unique data of mutual events will help for theoretical works thanks to the
occurrence to gel many favorable occultations of Io by Europa (Arlot, particular high level accuracy of such observations.
1988). These phenomena are interesting because of the high infrared
contrast between these satellites, and this will be the opportunity to References
study the positions and the flux of hot spots and volcanoes on the
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Fig. 1. Observation of an éclipsé of Io by %
Jupiter in the 2.2jim band at the 1.93m £
telescope of the Obser-vatoire de Haute-
Provence on 1989, October 18 (the élévation
of the Sun above the horizon is 4 degrees at
the end of the éclipsé).
(a) sky background level
(b) date of the predicted mid-event
/
6.146 6.182 6.218 6.254 hours (UTC)
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Abstract. Using the infrared caméra at the wavelength of 2.2 pm.
observations were made of Galilean Jupiter satellites at moments
of occultation and éclipsé. The results indicate that this technique
is useful for studying the localization of volcanic hot spots on the
satellites and for précisé measurement of satellites when thev are
in positions near the planet. Such measurements are more difficult
when performed at visible wavelengths.
Key words; mutual phenomena - Io’s voicanoes - IR observa
tions
1. Introduction
It is now a well established fact that infrared observations of
mutual events occurring between Jovian Galilean satellites can
provide useful data for astrometry as well as for thermomapping.
especiallv when lo is an object to occultations, because of its
intensive émission at infrared wavelengths (Goguen et al. 1988).
The temporal profiles of the light-curves can also be caicu-
lated (McEwen et al. 1986) according to spécifie Chemical and
température models. The locaiization of the volcanic hot spots of
lo. as well as its température distribution, is thus one of the most
useful piece of informations that can be obtained from the
infrared observations iSinton 1988. private communication).
In the frame of the observational campaign PHEMU91 of
mutual events (Ariot 1990) we performed three signilicant obser
vations Itwo occultations-t-one éclipsé» during the same dav. at
2.2 pm. It can be shown that there are advantages to making
observations at this wavelength rather than at visible wave
lengths.
2. Observational svstem
We used a 1.5 m telescope and an infrared caméra imaging System
at the Communications Research Laboratory located in Koganei.
Tokyo suburbs. Japan (Hiromoto et al. 1990). The infrared
caméra was installed at the Nasmvth focus of the telescope.
Senti ntiprmt rcquests to: J. Souchay. Observatoire de Paris.
DANOK. Al. Avenue de l'Observatoire F-75014 Paris. France
We performed our observations at 2.2 pm, with an associated
bandwidth of 0.39 pm. The detector was a Rockwell TCM 1000
HgCdTe 128/128 array whose quantum efficiency was 78% at the
maximum.
The raw data was converted into a 15 bits one. with an
associated transfer function of 1060 ë/digit. The intégration time
for each exposure was fixed to 1.285 s.
The large amount of data taken in the observation (several
hundred frames per observing session) overwheimed the hard-
disk memory (130Mbytes) of the computer and thus high-
capacity optical disks (600 Mbytes) were used as supplementary
memory. The final image processing was carried out with the help
of a mathematical software called MATLAB.
For the frames to be useful to photometric purpose. the
necessarv steps of the procedure (Colas 1990) are numerous. A
rectangular window surrounding the object whose lummosity has
to be measured is selected. and its sides correspond to a few pixels.
Détermination of the corresponding flatfield is necessarv as well
as the détermination of the extrapoiated background noise which
is done by selecting a second window surrounding the first one
(the différence between the number of pixels of one side being 3 or
4). The luminosity is then integrated upon the whole area of each
window then substraction and extrapolation are done to infer the
skv background signal.
3. The observations
The beginning of the year 1991 was a favorable period for the
observation of mutual events. especiallv whose involving lo and
Europa. Furthermore we should notice that Jupiter was then in
opposition and at a déclination of about +20°.
The three observations that are studied here were performed
on the same dav (91/01/18), with the instrumentation desenbed
above. They ail seem to involve interesting phenomena is infrared
observations: these are. in time order. an occultation with a very
faint rlux drop, an occultation with a very important flux drop,
and an éclipsé occurring very closelv to Jupiter. In the three cases
lo was occultated or eclipsed by Europa.
4. Results and discussion
In view of the difficult observational conditions in which they
occur. the first and the third phenomena can be really considered
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Fig. la. b. First occultation observation ill OC I) on January 18. 1991.
Combmed light curve of Io and Europe a Three curves are shown: the raw
curve ( — the sky variation i . ) given in a spécifie scales. and the curve
after réduction (•+•). The curve al'ter réduction b is shown between two
values close to the extrema. in a magnitied scale. Dashed vertical lines
represent the location of the minima give bv kinds of prédictions
as photometric tests, respectively because of the slight drop of the
corresponding curve. and of the light pollution of the planet. The
interest of the second phenomenon lies in the détection of hot
spots on Io surface.
The rtrst occultation (Fig. la) is useful for evaluating the
photometric resolution and sensibility of the imaging System. A
window selected on the frame inciudes the two satellites, so the
flux recorded is a combmed one: it represents an additional flux ol
both Io and Europe. The curve clearlv has a small slope. which
can be seen in a better way by magnifving the ordinale scale
(Fig. 1b). The flux amplitude decay can be evaluated as 2-3%. A
minimum can be located at approximatelv I2h01m UTC. with
substantial uncertaintv ( ± 30 s) due to the verv small slope ot the
curve.
Dashed vertical lines represent the location of the minimum
given by two kinds of prédictions. The prédictions dépend on the
basic theory and on the constants of intégration chosen. These
are: E2 (Lieske 1980). and G5 (Arlot 1982). Note that concermng
the présent phenomenon. ephemerides G5 and E2 give the same
value. The différence in the mid-time ol the event between the
observation and the theory does not exceed 30 s. which looks
quite satisfactory in spite of the difficulty in locaiizing the
minimum of the light curve.
A better réduction reveals an improved location of the
minimum. Nevertheiess. we can already assume that a flux drop
as small 2-3% has been detected without failure. which agréés
with the theoreticai estimation of 3% (Arlot 1988).
The second occultation (Figs. 2a, b) is characterized by a
dramatic decrease of the combined signal, which can be evaluated
at about 70%.
Because of the high signal Ievel of Io at infrared wavelengths
and of its relative bnghtness compared with Europa. this value is
far above the value of 40% at optical wavelength given by Arlot
(1988).
Moreover. a careful study shows two significant changes of
slope at instants r, and t2 (Fig. 2b), which shouid be due to the
disappearance of a significant hot spot behind the occulting
satellite resuiting in a decrease in flux that lasts until the spot
reappears. The relative positions of the two satellites and the
times of disappearance and reappearance détermine the latitude
and the longitude.
17 CO C0 17:10.23 17.20:45 17:31:08 17:41:30 TIME(UTC)
a
Fig. 2a. b. Second occultation observation (Il OC I) on January 18. 1991.
Combined light curve of Io and Europe a. Three curves are shown: the
raw curve l — (. the skv background variation l . ) given m a spécifie scale.
and the curve after réduction ( + I. displaved again in b. r, and r, are lhe
instants corresponding to the iwo changes ol slope assigned to a bright
spot
J2 Occ. J1 JANUARY 18 1991
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Fig. 3. Geometry of Io during the second occultation (II OC I) of lo by
Europe on January 18, 1991. The intersection of the twocircles represent-
ing Europe at the instants r, and r: gives the location of the hot spot
occuited at these instants, names Nhs
Owing to the shift between the observation and the theoretical
prédiction of the time of the minimum of distance between the
centers of Io and Europa and the relative positions of both of the
satellites, we cannot dérivé the right position of the occulated
voicanoe. However. the G5 ephemeris used (Arlot 1988) to model
the geometry of the event as seen from the Earth. with an
uncertamtv in the calculated relative position of about 150 km. îs
accurate enougn to estimate the position of the suspected hot spot
(158 + 5 W, 24 + 5 N), with a measured time of minimum of
distance of 17h25m305.
The occultation occurs over the hemisphere centered on
longitude 165 (Fig. 3). Any known hot spot is located on this
hemisphere. However. a study of the longitudinal distribution of
volcanic activitv on Io (Johnson et ai. 1984) showed that although
most of the infrared émission anses from hot spots located on the
traiiing hemisphere (central mendian 270 ). whereas another
important source of flux would exist between the 80 W and
180 W longitudes on the leading hemisphere.
McEwen et al. 11985) hâve correiated the hot spots with low
albedo features and hâve proposed that a large low albedo région
near the South poie. the South polar ring, extending from the
100 Wtol80 VV might be the dominant source ofexcess thermal
flux in this hemisphere. But. îts assigned température (280 K)
would contribute relativelv little to the 2.2 pm signal. Untii now.
this South polar ring has not vet been resolved with Earth-based
infrared observations.
Goguen et al. (1988) report the location of a new hot spot
(Poliahu. 79 W and 22 S) close to the equator and also on the
leading atmosphère. This hot spot was located near the termin-
ator during the event. but no apparent signature was detected on
b 17.1 17.2 17.3 17.4 17.3 17.6 17.7 17.8 xiMEtUTG
Fig. 4a. b. Model of occultation profiles for the event of January 18. 1991,
piotted against flux (a 2.2 pm and b 3.8 pm). The sudden decrease in flux is
due to the beginning and the end of the occultations of the suspected new
hot spot
the light curve. may be because of the foreshortening and
insufficient température (less than 350 K).
Speckle observations made on the leading side at 5 pm in July
1984 (Howell & McGinn 1985) and especially in November 1989
at 3.8 pm. for the orbital longitude 160 reveaied the presence of
an unresolved hot spot with a significative flux of 74 + 7 GM
pm 'st '1 (McLeod et al. 1991) compared to that of Loki, the
most important known hot spot on Io.
Light curve profiles at 2.2 and 3.8 pm are presented in Fig. 4a,
b. Thev are based on a new photometric model developed by
Descamps &. Thuillot ( 1992), using Hapke's law (Hapke 1986) to
describe the scattering of solar light over the surfaces. Further-
more. hot spot fluxes are treated as an additional source of
radiation with a black body émission spectrum where tempér
ature and dimension are considered as variables. The observed
light curve at 2.2 pm is well modelised with a model tempér
ature of 555+10 K and a diameter of 48 + 5 km for the new
hot spot. These characteristics give a 3.8 pm intensity of
84+ 16 GW pm 1 st " \ in rough agreement with the preceding
value. Observations at 3.8 pm should undoubtedly conrirm or not
the results mentioned above.
The third phenomenon. which consists of an éclipsé of Io by
Europe, cleariv shows the great advantage of observing at the
présent waveiength of 2.2 pm. though it has been observed onlv
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Fig. 5. Eclipse observation (Il EC I) on Januarv 18. 1991. Light curve of
Io only. Three curves are shown: the raw data curve (—). the skv
background variation (.) in a separate magnified scale. and the curve after
réduction i + ). The scale above the figure indicates the angular distance of
Io front the disk of Jupiter
partiallv (Fig. 5). During the whoie éclipsé. Io is verv close to
Jupiter: thaï means that such an observation is impossible, or verv
difficult to be made at visible frequencies. At the beginning of the
occultation, the angular distance from Io and Europe to the edge
of the planet is about 12". that is 6 px on the arrav and less than
half of a Jupiter radius. The distance tends to shorten until Io is
overshadowed bv Jupiter, at the end of the phenomena.
Despite these bad observational conditions, the light curve is
obtained bv isolating Io in a few pixels square wmdovv. from
which the integrated lummosity is caiculated. The light curve
does not suffer from the Jupiter's brightness. because of the faint
émission of the planet and the big relative émission of the satellite
at 2.2 pm. This is demonstrated by Figs. 6a-c. which show- 3-D
images of the two bodies at about 11 min interval.
Notice that at the end of the phenomenon. whiie the satellite is
almost submerged by Jupiter's atmosphère, the ascending trend
of the light curve is still visible. The curve is characterized by some
soft changes of slope which are attributed to local variations of
albedo of Io.
5. Conclusion
We hâve demonstrated. bv studving three mutual phenomena
(two occultations and one éclipsé) involving Io and Europe,
observed on the same dav. how useful results can be obtained at
the 2.2 pm wavelength.
A light curve with a faint decrease. a possible détection of a
hot spot, a good photometric précision despite the proximitv of
the planet were attained.
Further réductions concerning the three phenomena uill be
done m order to localize at best the instant of the beginning. the
end and the minimum of each phenomenon. in the trame of the
PHEMU9I observational cumpaign (Arlot 1990) whose aim is to
improve the orbital parameters concerning the satellites.
18:01:50 (UTQ
Fig. 6-c. 3-D images of Jupiter and Io during eciipseof Januarv 18.1991.
at 11 min interval. The satellite graduallv cornes nearer to the planet disk
during the whoie phenomenon. until they get into contact at the end. One
pixei is 2"
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In 1991 we organized a campaign of observation of mutual
éclipsés and occultations between the Galilean satellites. This paper
présents the resuits obtained at the European Southern Observatory
from the observation of mutual events invoiving Io. We analvze
the infrared observation of the occultation of Io by Europa made
with a 1-m telescope on February 20,1991. During tbe observation
of this occultation two volcanoes were occulted by Europa and
their signatures bave been recorded at 3.8 /un. The same observa
tion was simuitaneousiv made with the ESO 50-cm telescope with
the v Strômgren filter. We used this to dérivé corrections for the
ephemerides during the event thanks to a fît of a new photometric
model and also to obtain measurements of the positions of hotspots
on Io’s visible surface. Similarly, a model induding the thermal
émission of the volcanoes permits a close représentation of the
infrared lightcurve and provides physical parameters reiated to the
two volcanoes Loki and Pele. c 1992 Aodouc pw inc.
1. INTRODUCTION
Observation of the mutual events of the Galilean satel
lites of Jupiter is a very powerful groundbased technique
for expioring different problems reiated to their dynamics
and physics (Goguen et al. 1988). Every 6 years^he Eanh
and the Sun cross the orbital plane of these satellites, and
this period gives us the opportunity to observe mutual
occultations and éclipsés of the Galilean satellites. The
first observations of such events were made dunng 1973.
Great improvements in techniques of observation and
analysis hâve been made during the last decade: fast pho-
tometry, image Processing, and infrared techniques hâve
recently been appiied to this type of observation. New
photometric models hâve been developed and compared
to these data and may produce new physical resuits. The
mutual events provide rare opportunities to make accu-
rate measurements for astrometric as well as physical
purposes. The main goal of these Works is extension of
our knowledge of the surface properties and the motions
of the satellites in order to reveal. in future investiga
tions, small suspected dynamical effects and to satisfy the
requirements for the spacecraft exploration of the Jovian
System. Problems such as the secular accélération of the
Galilean satellites (Lieske 1987) or the spin rotation of Io
(Greenberg and Weidenschilling 1984) couid probably be
successfully investigated thanks to the new, highly accu-
rate data.
Observations of mutual events are made thanks to an
international network which permits us to observe differ
ent phenomena only visible in restricted géographie areas
(Arlot and Rocher 1989). During 1991, an international
effort was made to observe these events (Arlot 1988, Go
guen 1988. Sinton 1988), especially the occultations of Io.
An important sériés ofoccultations of Io by Europa was
predicted (Arlot 1988). This type of configuration is very
favorable to infrared observations of Io as Europa is not
emissive in the near infrared and the contrast between the
two objects is maximal. After the Voyager missions and
the discovery of the hotspots on Io. extensive efforts
hâve been made to survey its volcanic activity by infrared
observation of its occultations by another satellite. In
1985 the first lightcurves of such events were modeled
(McEwen et al. 1986) and observed (Goguen et al. 1988).
At the Bureau des Longitudes, we hâve organized an
international campaign named PHEMU91 to observe the
mutual events (Arlot et al. 1990, 1992), and we especially
asked the observers to acquirc data simultaneously in
different bands. visible and infrared wavelengths (Arlot
1988), in order to decorrelate the astrometric parameters
from the physical ones in the infrared réduction. Such
sjmultaneous observations were camed out during the
1
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. occultation of lo by Europa on February 20,1991. Obser
vations performed at the La Silla ^bservatory were made
at the infrared wavelength (3.8 /xm) with the 1-m telescope
and simuitaneousiy in the visible range with the 50-cm
telescope (Strômgren filter, 0.41 /um). At the same time,
we obtained a CCD observation of this event with the 1-m
telescope of the Pic du Midi Observatory.
We présent in this paper the results conceming the
volcanoes of Io, Loki and Pele. Astrometric results con
ceming Galiiean satellites (and evidence for dynamicai
effects), which are based upon the whole PHEMU91 cam-
paign, will be presented in a forthcoming paper.
2. HOTSPOTS AND MUTUAL OCCULTATIONS OF IO
To characterize Io’s voicanism both temporally and
spatially, measurements must be made at ail longitudes
and latitudes and continued for a long period of time.
As the Voyager thermal measurements are restricted to
March 1979 and cover only about 30% of Io’s surface,
most of our information on the volcanic activity and the
magnitude of the beat flow has been provided by ground-
based observations. Several techniques hâve been carried
out: Jovian éclipsé and occultation observations, photo-
metric monitoring, polarimetry, and speckle interferome-
try at 3.8 and 4.8 jxm. But although groundbased infrared
observations hâve yielded an estimation of the global heat
flow from the hotspots, major uncertainties in the posi-
tioning of the hotspots remain.
Mutual occultations show the possibility of achieving
an astrometric accuracy of 0.005 arc sec (i.e., about 30
km) in the localization of the volcanoes (Goguen et al.
1988) and ofdeducing several physical parameters reiated
to the thermal émission of Io and its volcanoes. Accord-
ingly, compared to other techniques such as speckle inter-
ferometry and polarimetry, which give accuracies of
about 100 km (Howell and McGinn 1985, Sinton and Kam-
inski 1988), mutual phenomena allow signincant improve-
ment in astrometric measurements. As the accuracy of
the ephemerides of the Galiiean satellites is no better than
300 km. the précisé positioning of surface features on
Io such as volcanoes will require the use of improved
ephemerides specially built using the visible wavelength
of the mutual occultations.
The mutual events technique used for observations of
the hotspots on io is described in the pioneenng work of
Goguen et al. (1988). The combined flux of the occulting
satellite and the unocculted part of Io is tracked through
a small aperture (the one used at the ESO 50-cm telescope
for these observations was 40 arc sec in diameter). A
typical occultation lasts 10 mm and the relative velocity
of the satellites is typically 10 km/sec, therefore a sam-
pling of 0.1 sec yieids a spatial resolution of a few kilome-
ters. In the infrared. the disappearance of a significant
r
hotspot behind the occulting satellite limb results in a
conspicuous and very fast decrease in flux that lasts until
the hotspot reappears. This reappearance results in a simi-
lariy fast increase of the flux. A complété analysis of such
a light curve, described in the following section, requires
the use of a global mode! of the variation of flux, including
the surface characteristics of the wavelength used and the
influence of strong surface features such as the thermal
émission of the volcanoes. Observations in the visible
wavelength, usually resuiting in a higher signai-to-noise
ratio, allow better détermination of the ephemerides of
the event, which are input in this global model. Further-
more, the global mode! must consider the light scattering
over the surfaces in order to separate the effects due to
astrometry ffom those due to photometric behavior, and
scattering properties are relatively less well-known in the
infrared than they are in the visible range of the spectrum.
3. THE OBSERVATIONS
3.1. The Instrumentation
The first results obtained at ESO during the PHEMU91
campaign were described in Arlot et al. (1991). The La
Silla site was very imponant: first. because of its géo
graphie location (most of the PHEMU91 observers were
located at European longitudes and most of the infrared
at Hawaiian longitude); second, because of the possibility
ofusing two télescopes simuitaneousiy, one in the infrared
band and one in the visible (which gives better results as
explained in the previous section). The 1-m telescope with
the infrared instrumentation and the 50-cm telescope with
the photometer working in the v band of the ubvy Strom-
gren System (A = 0.41 /xm: AA = 0.02 fim FWHM) were
both used for the observation. This observational method
is a very powerful tool for investigating the physical prob-
lems encountered in observations of mutual events.
Observations in the infrared were conducted with the
1-m telescope with a standard ESO photometer equipped
with an In-Sb detector (Bouchet 1989) through a 10 arc
sec aperture and the broadband L' filter (A = 3.78 jxm:
AA = 0.7 ^xm FWHM). Although a filter at a longer wave
length wouid hâve been better suited to our purpose. the
choice of the L' filter was compeiled by the size of the
telescope in order to achieve a reasonable signai-to-noise
ratio (even at this wavelength, the results are quite noisy).
Sky subtraction was achieved through phase-sensitive
détection by chopping at 8 Hz in the East direction with
an amplitude of 1.5 arc min. Data were acquired at a
(ime resolution of 0.3 sec, and therefore no true signal
reconstitution was necessary (in a first approximation).
However, beam switching (i.e.. nodding) of the telescope
was impossible, which resulted in an “offset ” of the sky
which couid not be canceled: our results. therefore, can-
not be rigorousiy absolute-flux calibrated. On the other
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FIG. 1. Lightcurve observed in the v band (0.41 *un) and the mode! (line) during the occultation of Io by Europa on February 20, 1991, at the
50-cm telescope of the ESO.
hand, the absoiute time accuracy at La Silla is better than
0.01 sec /eferred to the UTC.
32. TJie-B^corded Lightcurves
/'Figure y shows the lightcurve obtained at the 50-cm
reic5£ope of ESO on 20 February at the phase angle a =
4.5°. The same phenomenon was observed at the Pic du
Midi Observatory through a RG695 filter (A = 0.8 p.m:
AA = 0.3 /xm FWHM) with a Thomson Th7852 CCD
caméra attached to the^fltifiiescçpe (Colas et al., manu-
script in preparatjgaj^JÉigure 2 sj^ws the différences ob
tained therg/^igure ^j^represents the raw data points
obtained at the ESO 1-m telescope during the event. AJ-
though the scatter of these data points is very large, sev-
erai drops in the measurements can still be seen. We
anaiyzed these drops in order to find out their cause: Are
they due to the occultation of Loki and Pele?
3.3. Photometric Model of Mutual Occultation
In order to anaiyze these observations we used a new
mode! of the lightcurve of mutuaJ events that we recently
developed to predict the lightcurves of several phenomena
that were observed in 1991 (Thuillot and Descamps 1990).
This model uses a variety of modeis of the light scattering
in planetary regoiiths. Hapke's law (Hapke 1986) appears
to be the most appropnate for interpreting the lightcurves
of mutual occultations and it was applied to the réduction
of visible waveiength observations made during the 1985
mutuai events (Descamps and Thuiiiot, in préparation).
Hapke’s bidirectionai reflectnce équations (Hapke 1984,
1986) provide a description of photometric behavior in
terms of five physicaily meaningful parameters. The effi-
ciency with which average particles scatter and absorb
light is described by the single-scattering albedo cû0. The
opposition effect, a surge in brightness near zéro phase,
is characterized by two parameters: h, the anguiar half-
width of the opposition surge related to the regoiith com-
paction. and AO, the opposition surge amplitude. To
model the average single-particle phase function, we used
the Henyey-Greenstein function (Henyey and Greenstein
1941) with the asymmetry factor g describing forward
versus backward scattering. Isotropie _scattering is ob
tained with g = 0. The last parameter, 6, is a measure of
macroscopie roughness. AU of these parameters are de-
rived from the fit of the model to the observed lightcurve
by a ciassical least-squares method. We need also to know
global photometric parameters such as the true géométrie
albedo p and the Minnaert parameter of limb darkening
kia = 0°). For a smooth surface, they may be reckoned
from Hapke parameters according to Simoneili and Vev-
erka (1986) by
P = ytd + B0)P(0°.g) - I] + j(' + y) (!)
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FIG. 2. Ligbtcurve observed at 0.8 and the modcl (line) during the occultation of Io by Europa on February 20,1991, at tbe 1-m telescope
of the Pic du Midi Observaiory (Colas et al., in préparation).
UTC (Hours)
FIG. 3. Lightcurve observed at 3.8 and the model (line) during the occultation of Io by Europa on February 20. 1991. at the I-m telescope
of the ESO.
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TABLE I
Hapke’s Parameters Deduced frora the Fit of Our ModeJ wrth the Hapke Law of Scattering Light to the Observations
Observation Satellite
Singie-scanering
albedo
«9
Asymmetry
factor
g
Regolith
compaction
h
Opposition
amplitude
' SO
Macroscopie
roughness
8
C)
Géométrie
albedo
P
Minnaert
parameter
k
ESO Io 0.56 * 0.03 -0.19 £ 0.015 0.041 £ 0.019 0.67 £ 0.07 35 £ 5 0.25 £ 0.02 0.51 £ 002
(0.41 /xm) Europa 0.85 £ 0.02 -0.21 £ 0.016 0.090 £ 0.070 0.76 £ 0.12 15 £ 10 0.44 £ 0.02 0.60 £ 002
Pic du Midi Io 0.89 £ 0.04 -0.33 £ 0.030 0.042 £ 0.039 1.95 £ 0.40 30 £ 10 0.75 £ 0.05 0.50 £ 002
(0.8 jun) Europa 0.92 £ 0.03 -0.29 £ 0.030 0.090 £ 0.090 1.36 £ 0.31 15 £ 10 0.68 £ 0.05 0.57 £ 005
ESO Io 0.90 £ 0.04 -0.31 £ 0.060 0.040 £ 0.040 1.43 £ 0.50 35 £ 10 0.67 £ 0.05 0.50 £ 001
—*(3.8 pm) Europa 0.20 £ 0.13 -0.31 £ 0.100 0.090 £ 0.090 0.12 £ 0.06 15 £ 10 0.09 £ 0.06 0.50 £ 001
WA- n
+ 18<Vd + 2y)2 - 4r0(l + r0/3)
- 1] +4r0(l +ro/3)*
(2)
where r0 is the bihemisphericai réflectance given by r0 =
(1 - y)/(l + y) with y = V1 - ô»0. 2?0 describes the total
amplitude of the opposition effect. If the opposition is due
ctnly to the hiding of shadows between particles. then
B0< î. But if individual panicles are rough. i.e., compos
ite, they can contribute to the opposition effect and B0 can
exceed unity. B0 is caicuiated from
B0 = -
SO
d>oB(0°, g)
(3)
/'(O0, g) cornes from the mean particle phase function at
the zéro phase.
R(0°, g) =
1 - g
(1 + g)2
(4)
From the parameter p for a smooth surface, we can dérivé
the parameter p ' of a surface with macroscopie roughness
by
p' = p + (C(û)0, 9) - 1 )r0 l+i (5)
where_C(ô*0, d) is approximated by C(û0z d) = 1 -
(0.0480 + O.GO40:)ro - (0.330 - O.OO490:)r5 (Hapke
1984).
The astrometric set of our mode! uses a Chebyshev
représentation of the relative motion of the Galilean satel
lites issued from the G-5 ephemendes (Arlot 1982) based
on the Lieske theory (Lieske 1980). Two astrometric pa
rameters are issued from the ht of the model: the date of
the minimum distance between the centers of the satellites
(we name this date the midtime of the event in this paper)
and the impact parameter projected for the two compo-
nents in a differential geocentric équatorial frame (for
the occultations) or in the same heliocentric frame (for
éclipsés).
Infrared observations are difïîcult to obtain and we do
not hâve enough data to compietely know the behavior of
light scattered from surfaces in these bands according to
the law that we used. We take into account only the
reflected solar component and the émission from the
known volcanoes. Indeed, thermal émission from the pas
sive, insolation-heated surface of Io (température 130 K)
is negiigible at 3.8 pm and becomes dominant at wave-
lengths longer than 10 /xm. Thus, émission from hotspots
provides most of the radiation at 3.8 pm. Despite the lack
of data conceming the Hapke parameters of the Galilean
satellites in the infrared bands, their dérivation can be
made easier by considering some of them to be indepen-
dent of wavelength. This is the case for the macroscopie
roughness d and the compaction parameter h related to
the porosity. We can then adopt values issued by other
analyses and reduce the number of unknown variables.
Concerning hot spot fluxes. they are treated as additionai
sources of radiation with a blackbody émission spectrum
corrected for foreshortening, where température. loca
tion, and diameter of the radiative area (if circular) are
considered variables.
3.4. Method of Réduction
{a) Visible observation. The main difficulty encoun-
tered in fitting the ESO visible lightcurve lies in the dériva
tion of the Hapke parameters of each satellite for the
filters used. To solve for these parameters. we referred to
the values given by McEwen et al. (1988) for the Voyager
vioiet-color-filter bandpass (VI. 0.41 ± 0.03 pm) as initial
values for an itérative computation. We found a new set
of parameters for lo along with values for Europa. The
Hapke parameters derived fnj- eaefi satellite and for each
wavelength are quoted in T^able LfFor these values, we
il
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TABLE H
Astrometric Parameters Derived from Event 201 on 20 February 1991
Time of first
contact
Midtime
(UT)
Time of last
contact O - C
midtime
(s)
(km) Impact
parameter
(km)
O - C
impact
parameter
(km)b m s b m s b m s La cos 6 LS
Prédiction of G-5 3 29 55.8 3 33 49.8 3 37 40.8 — -122 -421 440 —
ephemens
ESO 3 30 31.0 3 34 20.6 3 38 09.2 + 30.0 -164 -570 593 4150 ± 70
(0.41 Mtn)
Pic du Midi 3 30 27J 3 34 14.6 3 38 04.5 +24.8 -154 -535 556 4 120 ± 70
(0.8 Mm)
Note. Astrometnc parameters were deduced from the fit ofour model with the Hapke law of üght to tbe observations made. Observed
minus >. alues (O - O are deduced from comparison with the prédictions of the G5 ephemens of Ariot (1982).
obtained the astrometric parameters given in^abieTl^iid from the Pic du Midi ÿbservatory are aiso presented. As
the corresponding géométrie configuration oftb^creut at
the date of the minimum distance is givepricTFig. 4^The
deduced midtime is shifted from the theoreticâTone by
neariy 30 ± 2 sec (420 ± 30 km longitude offset), roughly
consistent with the longitude residual of 308 km with re
spect to the E-3 ephemens found by Mallama (1992) from
nine mutual occultations and éclipsés of lo by Europa
observed betweenJanuary and May, 1991. Values derived
oC
FIG. 4. Geometncai configuration of Io and Europa dunng the occul
tation on February 20. 1991. io's radius is 1. The predicted path of the
occuiting satellite is shown. The posiuon of Europa is plotted for three
dates: midtime (tm) and the dates of disappearance (tll) and reappear-
ance (t!2) of Loiu from behind the iimb of Europa.
the wavelengths used are different, the Hapke parameters
are also different. However, astrometric parameters are
similar although a slight shift of 6 sec exists between times
of midevent. This shift probably results either from a less
good timing or from a smaller sampling of the lightcurve
in the Pic du Midi observation. Once a fit was found,
errors in the parameters were estimated by varying one
parameter at a time and holding ail others con*
hâve to notice that the estimation of enprs'areonly upper
approximate limits owing to the fapHnat different values
of some parameters can be coijipensated by another pa
rameter to produce similar ligh^urve. However, we also
used physical considérations on photometric properties
of surfaces in order to dérivé a physically realistic fit from
a family of candidate solutiensrAs lhe üüseï vaiitm-was
made at a phase angle outside of the opposition surge
= 4.5°), h and/SO are poorly constrained and therefore
poorly accurate/'ror the differential coordinates of Eu
ropa given in a reference frame, the reference being the
center of the disk of Io, we dérivé an error of 70 km
both for the ESO observation and for the Pic du Midi
observation. Midtime is obtained with an accuracy of
about 2 sec, which corresponds, with the apparent relative
velocity of Europa being 15 km sec "1, to 30 km in relative
orbital longitude. These results were used to evaluate the
précision of Iocating hot spots.
(b) Infrared observation. Astrometric parameters,
previously obtained, are used to constrain the fit by the
infrared lightcurve. The dates of disappearance and reap-
pearance of the hotspots on the lightcurve provide con-
straints for dérivation of the position of the hotspots after
convergence of the computation. Due to the fast data
sampling of the flux, and considering each hot spot to
be a circular area, the magnitude drop at the date of
occultation is not instantaneous and, at least for the largest
L • ““ring thc
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UTC (Hours)
FIG. S. The disappearance (b) and reappearance (a) of the Loki région and the global mode] (line) at 3.8 nm plotted at the full time resolution
of 0.3 sec/point.
hotspots, after taking into considération the effect due to
foreshonening, the duration détermines their diameter.
Anaiysis of the variation in flux will bring us information
about the température of the hotspots, their diameters and
locations, and also about the Hapke parameters of the
surface. In spite of the uncertainty in the flux calibration
of the infrared lightcurve, as mentioned previously, we
succced in calibratmg it thanks to measurements of émis
sion from each satellite and the sky alone. However, un-
certainties remain in the satellites’ brightness détermina
tion. Conceming the thermal émission from volcanoes, it
is less sensitive to the calibration error because it mainiy
dépends on the relative magnitude drop.
4. RESULTS AND DISCUSSION
The fitted mode! plotted in Fig. 3 was obtained with the
parameters listed in Table I. The géométrie albedo of
v
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TABLE m
Summary of Loki Measurements
Ou» Mardi 1979 2 July 1984 25 December 1985 8 November 1989 21 Mardi 1990 20 February 199!
Position
Làtaade CS) 13 10 2 6 20 2 3 16 10 2 6 Il 2 3
Longitude CW) 310 301 2 6 306 2 1 312 310 2 6 314 2 3
Vertical flux (GW ma"* rt'1)
at 3.8 ma 031 1120] (42] 97 22 13 2 4
Température (K) 450 245 450 360 — 395 2 35 350 2 10
Diameter (km) 40 240 120 200 — 62:5 130 2 10
Source Voyager I. Iris Infrared speckie Mutual occultation Speckie interférence Infrared "'«fi Mutual occultation
(Peari and Sintoo (HoweU and McGinn (Goguen et ai. (McLcod et al. (Spencer et al. (This work)
1982P 1985Y 1988Y 1991) 1990)
Note. A summary of obscrved charactenstics of Loki tincc ru discovery by Voyager (values m brackets are deduccd (rom températures and diameters).
* Peari and Simon resoived (rOki into rwo compooenu. a "bot” composent of 450 K and a "warm" composent of 245 K.
* The observa»» was madc at 4.1 ma and HoweU and McGinn found an utensity of 296 GW ma't st-1 wiuch corresponds at a température of 450 K and an area
of 11.400 knr. From tbese values, wc deduce a 3.8 ma intensity of 120 GW ma'1 st'1.
* The value of tbe température is not menooned in tbe 1988 arade of Goguen et al.; wt fourni rt in Sintoo and Kammski (1988).
Europa in the L band is consistent with that obtained by
Lebofsky and Feierberg (1985). For Io we found a value
of 0.66 consistent with the previous détermination of 0.7
by Sinton et al. (1988). Hapke’s parameters derived for
each satellite give a Minnaert iimb-darkening parameter
ofk = 0.5, that is, no signiâcant limb darkening is présent
on the sateilite’s surfaces. Actually, a Lommei-Seeiigers
scattering law would hâve been a good approximation for
infrared waveiength due to the absence of limb darkening,
while Lambert’s law (k = 1) is absoluteiy not appropriate
for this kind of observation.
With the method describe'in the previous section, we
detected and measured the position ofLoki at (314 ± 3°W,
11 ± 3°N). The précision of the location of the hotspot
was determined by running the modeling program with
astrometric parameters resulting from the uncertainties
reported in the previous section. The différences in loca
tion between the results were used to evaluate the size
of error. Loki, perfectly resolved, is found to hâve a
température of 350 ± 10 K and a diameter of 130 ± 10
km, indicating a resolution of 0.045 arc sec, much better
than the difiraction-limited résolution of 0.95 arc sec for
UTC (Hours)
FIG. 6. Smoothed infrared lightcurve showing the occultation of Pele.
V
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a 1-m aperture telescope at 3.8 ^m. Thèse values give a
3.8-Atm intensity of 13 ± 4GW sr-1 /2m-1. HowelJ and
Uberuaga (1991), from four events where Loki was oc-
culted over the period from 19 January to 27 February
1991, detected it at a waveiength of 4.8-/im with a bright-
ness approximately equal to the brightness of the lo disk
itself. This resuit does not agréé with that deduced from
our derived température and diameter which give a 4.8-
H.m intensity, uncorrected for foreshortening, of 33 ± 10
GWsr'1 “1, comparable to the reflected solar intensity
from the Io disk of 140 GW sr"1 ^m"1 if we assume a
4.8-jtm géométrie albedo of 0.79 ± 0.07 (Goguen and
Sinton 1985). This disagreement might corne from the
“non-blackbody" nature of the Loki source^ Pearl and
Sinton (1982), on the basis of Voyager IRIS data, derived
a hot component in the liquid suifur range (meiting point
of pure suifur, 393 K), 450 K, of a 1,385 km2 area and a
“warm” component, 245 K, over 46,000 km2. In order to
analyze the two-dimensional structure of Loki, the ré
gions aroum^hfiLoki events on expanded time scales are
shownâf^igjjuijnfortunately, the insufficient quality of
our observation does not permit us to separate the émis
sion from Loki into two sources. Nevertheless, our mea-
surements are directiy comparable^ifidi-thqse of Pearl
and Sinton. We hâve reported in^Table III jfhe recent
measurements of the intensity of Loki made by severai
observers. These data show that it has a long iifetime with
occasional high brightness levels.
Another hotspot may be suspected in the lightcurve,
Pele. Indeed, if we suppose Pele at the approximate posi
tion (256°W, 19°S) (McEwen et al. 1988), we dérivé from
the astrometric model the theoretical times of disappear-
ance and reappearance: ^
td = 3 hr^min 36 sec
tr = 3 hr37 min 13 sec.
of Io by Europa on February 20, 1991, Observations of
mutual occultations involving io as the occulted satellite
are ofinterest both for attaining accurate relative positions
of the satellites in order to improve satellite ephemerides
and to study Io’s hotspot activity and locations. We hâve
used the visible lightcurve to dérivé a first détermination
of the latitude and longitude corrections of the occulting
satellite relative to Io with a global model of light scatter-
ing over the surfaces. These corrections, necessary for
deriving an accurate location for any occulted hotspot.
were input in our analysis of the infrared lightcurve. AJ-
though the observed infrared lightcurve is quite noisy, it
seems to be fairly well reproduced by our theoretical
model. This model allows us to détermine the température
and size of the major known volcano on Io, Loki. Evi
dence of a weak thermal émission from Pele has been
obtained. The main results of our analysis are that:
—the derived position, température, and diameter of
Loki are, respectively, 314 ± 3°W and 11 — 3°N,
350 ± 10 K, and 130 ± 10 km. Comparison with previous
measurements of Loki's activity argues for a Jong-lived
source with highly variable activity. However, to diag
nose the éruption mechanisms, supplementary observa
tions over periods of days or months are necessary.
—the émission from Pele has experienced a dramatic
decrease with respect to previous observations and the
éruptions of Pele seem to be much shorter than the ones
from Loki.
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The instants hâve been reported iyr^Fig.^/where a
smoothed plot of the data is presented. TwcTsmall breaks
are présent at these times. With our model. we can esti-
mate, for an assumed diameter of 10 km. a température
for Pele near 400 ± 50 K. At 350 K, any signai due to the
thermal émission of Pele is présent in the model. This
confers to Pele a 3.8-/xm intensity of about 1 GW sr-1
fj.tn ~1.
Emission from Pele seems to hâve been subjected to a
dramatic decrease sincc the last observation on 8 March
1990 (McLeod et al. 1991) where an intensity of 46 GW
sr "1 fim ~1 was detected. similar to that obtained from the
Voyager 1 observation, 52 GW sr-1 jim'1.
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